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CARACTERISTICAS DEL MEDIO INTERPLANETARIO 

"La superfic!e de la Tierra es la orilla del océano cósmico. Desde aqul 
hemos aprendido la mayor parte de lo que sabemos. Recientemente nos hemos 
adentrado un poco dentro del océano, vadeando lo suficiente como para 
mojarnos los dedos de los ples, o como mulmo para que el agua mojara 
nuestros tobillos. El agua parece que nos invita a continuar. El océano nos 
llama. Hay alguna parte de nuestro ser que sabe que de ahl hemos venido. 
Deseamos retornar." 

Car! Sagan, Cosmos. 

Por mucho tiempo el medio interplanetario ha sido un misterio para el hombre 

que desde la Tierra ha especulado sobre sus propiedades. Es el inicio del 

gran océano cósmico que contemplamos maravillados desde la playa llamada 

Tierra. Se le consideraba vac!o ¿qué podla haber ahl? sin embargo desde 

finales del siglo pasado ya se pensaba que el medio interplanetario era un 

medio transmisor que conectaba fenómenos solares con fenómenos terrestres. 

Sin embargo, todas las teorlas sobre el medio interplanetario siguieron 

siendo especulaciones, y su estudio comenzó en realidad cuando fueron 

lanzadas las primeras naves espaciales a navegar en él verificando su 

. presencia y midiendo sus propiedades. 

a) La corona y el viento solar 

Durante el próximo eclipse total de Sol que tendremos la oportunidad de 

vivir (11 de julio 1991), cuando la Luna cubra completamente la fotosfera, 

un fino halo de luz blanca apareceré en el cielo recientemente oscurecido. 

Esta es la corona solar y es la parte mis externa de la atmósfera del Sol, 

asl como el enlace entre el Sol y el medio interplanetario (ver.figura (1)). 

Hasta hace menos de 50 afies se pensaba que la corona, por ser la capa 

mis externa del Sol, deberla ser la mis fria. Sin embargo, para sorpresa de 

casi todo mundo, la corona resultó tener una -temperatura muy alta, del orden 

de 1 millón de ¡rados, ~ todos los métodos conocidos que se han empleado 

para determinar su temperatura coinciden en un valor tan ¡rande (En el 

a~ndlce 1 aparece una tabla que resume algunas caracterlsticas del Sol y de 

sus capas). 

Con una temperatura tan elevada, todo el material de la corona se 
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encuentra ionizado y el ¡as caliente de la corona no se queda confinado en 

una capa alrededor del Sol sino que se expande,. y es a esta corona solar en 

expansión a la que liamamos "viento solar". Los primeros modelos 

macroscópicos del medio interplanetario, fueron modelos hidrodiniilnicos que 

Fig.( 1) Fotograflas de ia corona. La fotografla inferior muestra su 
estructura tlpica durante ei m~ximo. La fotografla superior izquierda 
muestra su forma tJpl~.flurante el .mlnimo.[tomada.__4~ IO_y.~a.rs_l!eJiQs, _ _12_84t__ 

dieron resultados sorprendentemente buenos, como el hecho de predecir que el 

medio interplanetario estaba permeado por· un flujo supersónico que se 
• alejaba del Sol . • 

-'t 'Una ~ d.e eóloo prUnwt.oo m.ad.eloo puede ~ en ta 
camwW::aci.an tecn.lca "ESt uW1to 40tari 1J ta ~" d.e X. Blanco, 
IGFUNAM, 1990. 
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El uletito oolatt, como lo bautizo Parker, fue detectado por el sat6llte 

sovietice Lunik 111 en 1959 y su presencia se .confirmó más tarde por las 

sondas soviéticas y norteamericanas que fueron enviadas a Venus. Con esto 

quedó demostrado que la corona solar esU escapando continuamente del Sol 

produciendo un viento solar que barre el medio interplanetario a velocidades 

enormes 300 - 800 km s - 1 
) que usualmente exceden las velocidades 

caracterlstias de las ondas MHD por un factor de 10 (ver apéndtce 1). Este 

viento está constituido por el plasma coronal, formando esencialmente de 

protones y electrones libres. A la distancia de 1 unidad astronómica su 

densidad oscila entre 10 y 100 particulas por cm3
, un vaclo del orden del 

más alto que el que puede tenerse en algún laboratorio terrestre y que sin 

embargo, es muy capaz de hacer notar no sólo su presencia, sino sus efectos. 

¿Qué Impulsa al viento solar?, esto es, cómo es que el viento solar que 

nace en la atmósfera baja del Sol, partiendo prácticamente del reposo, 

comienza entonces a acelerarse conforme se aleja del Sol hasta alcanzar 

velocidades supermagnetosónicas. Parker (1958) demostró que la expansiOn de 

la corona tenia que darse, sin embargo, no se ha podido explicar del todo su 

evolución conforme se expande en el medio Interplanetario. ¿COmo es que 

siendo la capa más externa de la atmósfera solar está tan caliente?, es otra 

pregunta vigente en el estudio del viento solar. 

¿Qué distancia hay del Sol a la Tierra?. Si contestáramos cero la 

respuesta serla completamente válida. Los dos cuerpos están, realmente, en 

contacto el uno con el otro mediante sus respectivos campos magnéticos. 

Vivimos, y todo el sistema solar en su conjunto, inmersos en la atmOsfera 

del Sol. 

El medio interplanetario impregnado de una atmósfera solar en expansión 

se comporta como un fluido pese a ser un plasma sin colisiones. Esto lo 

convierte en un laboratorio <mico para el estudio de las perturbaciones que 

pueden propagarse en un plasma sin colisiones como son las ondas MHD de 

grandes amplitudes y las discontinuidades magnetohidrodinámicas que se 

discuten en el capitulo 11. El estudio de éstas en el medio Interplanetario 

nos puede proporcionar respuestas sobre el origen y la dinámica del viento 

solar y quizá sobre el Solt mismo, ya que las ondas MHD transportan ener¡la y 

momento, y por lo mismo si éstas se producen cerca del Sol pudieran tener 

una Influencia activa en la aceleración y en el calentamiento del viento 

solar. 
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b) Hoyos cor~les 

Hay una linea espectral particularmente Importante en la observación de la 

corona, la linea verde del Ca (5303 Al que ha tenido una gran importacia 

primero para el reconocimiento y posteriormente para el estudio de la 

corona. Fue mediante la observación de ésta que Waldmeir descubrió en 1957 

los hoyos coronales. Sin embargo, estos no fueron fenómenos de gran interés 

hasta los años setentas cuando se estableció que los hoyos coronales son 

regiones de baja densidad en la corona y se encontró que los campos 

magnéticos en los hoyos tienen una sola polaridad y emergen del Sol como 

lineas "abiertas", las cuales se extienden muchos m!s ali! de la Tierra 

antes de conectarse con la región correspondiente de polaridad opuesta. 

Krleger et al (1973), observado en im!genes de rayos X suaves, fueron 

los primeros en identificar un hoyo coronal como la fuente de las 

corrientes recurrentes de viento solar de alta velocidad que eran detectados 

en el medio interplanetario por sondas espaciales. 

Los hoyos coronales son una de las estructuras de mayor tamaflo y de m!s 

larga vida en la faz del Sol. Son fenómenos predominantemente coronales pues 

su contraste es mayor en la radiación que se origina en la corona (rayos X, 

ultravioleta y radioondas). Los hoyos polares, que son aquéllos que se 

desarrollan en los polos del Sol alrededor del mlnimo de actividad solar, 

son los que llegan a alcanzar tamaflos mayores (en la fotografla superior 

Izquierda de la figura (1) pueden apreciarse los dos enormes hoyos coronales 

caracterlstlcos del mlnlmo de actividad solar). Los hoyos polares pueden 

cubrir, entre ambos, casi un cuarto del !rea superficial total del Sol y uno 

de ellos puede en ocasiones, poseer lengüetas que se extienden aún hasta el 

otro hemisferio. Hacia el m!ximo de la actividad solar, los hoyos coronales 

po.lares reducen su tamallo y eventualmente desaparecen algunos arios, mientras 

que aparecen pequellos hoyos coronales a latitudes bajas (Bravo,1988(b)). 

Las lineas de campo de un hoyo coronal son abiertas, en contraste con 

la corona normal (quieta) en la que los campos magnéticos son cerrados, y su 

polaridad normalmente coincide con la poleridad del campo general del 

hemisferio en que se enc¡entran. Munro y Jackson (1977) estudiaron el hoyo 

coronal polar norte err las fotograflas del vehlculo espacial Skylab y 

encontraron que tenla una forma de tobera axialmente simétrica y a la altura 

de tres radios solares tenla un !rea transversal siete veces mayor que la 
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que hubiera tenido si el hoyo se expandiera radlalmente 

De las observaciones del medio interplanetario se ve que el viento 

solar estfl estructurado en corrientes. Una corriente de viento solar es una 

estructura coherente que tiene un perfil caracterlstico de temperatura, 

densidad, velocidad y campo magnético a la altura de la Tierra. Los hoyos 
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Flg.( 2) Registros obtenidos 
por el Mariner 2 de velocidad 
y de densidad del viento 
solar. La velocidad se 
muestra a la izquierda y la 
densidad a la derecha [tomada 
del .. l:l_undhausen, 19721 __ 

coronales son fuentes de corrientes de alta velocidad y si son muy estables 

esta corriente rota con el Sol cruzando la . Tierra recurrentemente con un 

periodo sin6dlco de 27.1 dlas, que es el periodo ecuatorial de la fotosfera . • La figura (2) muestra !1llO de los primeros registros de velocidad de densidad 

11 Un trabajo reciente de Bravo y Mendoza (1989) ha mostrado que este factor 
de divergencia para el hoyo coronal es de solo cuatro veces mayor, pero aún 
asl, es evidente su gran divergencia. 
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obtenidos del medio Interplanetario, donde podemos observar los altos 

valores entre los cuales varia la velocidad del viento solar con los 

perfiles recurrentes de velocidades altas y bajas. 

c) El campo magnético interplanetario 

El viento solar es un gas que tiene una conductividad eléctrica muy grande. 

Eso significa que al fluir conforme se aleja del Sol arrastra consigo las 

lineas del campo magnl!tico que se encuentran establecidas en él (el teorema 

de Alfvén se discute en el capitulo 11). El viento solar produce que el 

campo magnético del Sol sea transportado por el viento hacia el medio 

Interplanetario, "estirando" las llneas de campo magnético que de otra 

manera se cerrarlan cerca del Sol. 

Los magnetómetros transportados por los vehlculos espaciales, mostraron 

que el campo magnético se mueve con el plasma. Sin embargo, las lineas de 

flujo magnl!tico no son paralelas a la dirección del movimiento del viento 

solar. Mientras que el plasma se expande prácticamente en forma radial 

alejándose del Sol, las lineas magnl!ticas unidas a su fuente solar se van 

torciendo de manera que forman un ángulo del orden de unos 45° con respecto 

a la dirección radial a la altura de Ja órbita de la Tierra. 
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distante campo magnético del 
Sol. Las llneas de trazos 
representan el movimieto radial 
de las partfculas individuales 
del viento solar, en tanto que¡' 
los arcos de llnea continua 
representan la estructura del' 
campo magnt.tlco. (fflura' télihaclá j 
.de Smlth, 19691. 



De los primeros realstros obtenidos de las naves espaclaln 1e obtuvo 

el primer modelo cualitativo de la estructura . del campo magnético en el 

medio interplanetario. Si el Sol no girara, serla de esperarse que la 

configuración de las lineas del campo magnético transportadas por el viento 

solar fuera radial. Sin embargo, la velocidad angular del Sol produce que 

las lineas se curven, ya que éstas siguen unidas a su origen que rota con el 

Sol. Un modelo cualitativo de la configuración del campo magnético en el 

medio interplanetario sobre el plano de la ecllptica se muestra en la figura 

(3) que es conocida como la espiral de Arqulmides. Un Sol idealizado rota 

con una velocidad angular íl , en el sentido inverso a las manecillas del 

reloj, mientras está. expulsando plasma el cual emerge con una velocidad 

radial vr (la velocidad radial es mucho mayor que velocidad tangencial que 

le da el Sol por el hecho de estar rotando, es por ello que esta última se 

desprecia y se considera solamente que el plasma expulsado se aleja 

radiaimentel. El plasma completamente ionizado, que es expulsaldo 

radiaimente por el Sol, acarrea consigo la configuración magnética de su 

fuente. Es asi que mientras el viento solar se aleja radialmente de su 

génesis las lineas magnéticas unidas al Sol se tuercen conforme rota éste. 

El estudio de los hoyos coronales as! como la evolución misma de las 

observaciones del campo magnético interplanetario mostraron que la 

estructura del campo magnético del medio interplanetario tiene una aeometrla 

complicada. Regiones de polaridades distintas y regiones de campos 

magnéticos irregulares, éstas caracterlsticas surgen del Sol y son 

transmitidas al medio interplanetario por el viento solar, de modo de que el 

campo magnético en el medio presenta zonas de diferentes polaridades y se 

pueden registrar en él un gran número de irregularidades magnéticas que 

varlan de frecuencia e intensidad dependiendo de la actividad solar. 

El simple modelo de la espiral de Arqulmides mostrado en la figura (4) 

no es suficiente para explicar el campo magnético interplanetario. Todas las 

observaciones que hasta ahora hemos realizado se hecho sobre la ecllptica, 

pero el estudio de los hoyos coronales nos ha mostrado la necesidad de medir 

en otras latitudes ya que el medio interplanetario tiene evidentemente una 

estructura tridimensional. tla nave espacial Ulysses, lanzada el afio pasado 

por la agencia europea · espacial (ESA), va a orbitar en un plano casi 

perpendicular a la ecllptlca y puede propocionar muy importante Información 

para el estudio del Sol y del viento solar. La figura (4) muestra 

cualitativamente la estructura magnética del medio interplanetario debida a 
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los hoyos coronales, este es ya un modelo tridimensional de la estructura 

magnética del medio interplanetario y se conoce como "la falda de la 

bailarina". En la figura se tienen hoyos coronales polares (norte y sur) y 

Solar 
Equatorial 

Plane 

Flg.(4 ') La figura- muestra .. el· campo magll~ticó--iñferplánetario quenace· eri' 
los hoyos coronales. La estructura global del campo ma¡nétlco del Sol esta1 
dividida en lineas que salen del Sol (+) y lineas que entran (-). AJ1UDU! 
lineas se cierran cerca del Sol formando los cascos coronales. En la frontera, 
entre ambas polaridades est~ la hoja neutra. !tomado de 10 Je&n Helios.! 

•

0

1984). - -- --·---.. --.- - .-.. --·-·- - - -------

entre estas dos regiones ocurren campos magnéticos cerrados. Podemos 

observar como la órbita de la Tierra pasa a través de_ regiones abiertas y 

regiones cerradas divididas por la hoja neutra y es de esta forma que se 

obtienen registros alternantes de sectores (+) y (-) por los vehlculos 

espaciales. A la frontera entre las regiones de polarida opuesta se le llama 

hoja neutra la cual es constamente mapeada y !;e estudia actualmente. 

t 
d) Caracterlstlcas del vlento solar 

El viento solar consiste en promedio de un 95 '?. de iones de hidrógeno 

(protones) y un 4 '?. de iones de helio (partlculas u). con sus respectivos 
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electrones liberados del enlace 16nlco, y otros núcleos lllh pesados no 
totalmente ionizados. La velocidad del viento solar cambia bruscamente; sin 

embargo promedia alrededor de los 300 km/s (corrientes de viento solar 

lento) y los 500 km/s (corrientes de viento solar rflpido). La tabla que 

aparece en el apéndice 1 muestra las caracterlsticas generales del viento 

solar medidos en la ecl!ptica a la altura de la Tierra. 

FE:NÓMENOS TRANSITORIOS E:N LA ATMóSFE:RA SOLAR 

La atmósfera solar tiene un comportamiento irregular y se muestra altamente 

dlnflmica. tstas irregularidades deben de alguna manera transmitirse al 

viento solar. Manifestaciones de corta duración y de ocurrencia esporfldica 

suceden en la atmósfera baja y la superficie del Sol. Estos fenómenos son 

conocidos como fenómenos transitorios, de los cuales los mfls Importantes y 

caracterlsticos son las rflfagas, las erupciones de protuberancias, y las 

eyecciones de masa coronal, que estfln asociados con grandes movimientos de 

masa y de energla. 

a) Rflf agas 

Las mfls violentas manifestaciones de la actividad solar son las rifagas, 

enormes explosiones que suelen durar desde unos minutos hasta una hora o mis 

y que expulsan una gran cantidad de energla. Generalmente la duración de una 

rifaga se encuentra en el intervalo de 20m-70m y las rifagas grandes disipan 

en promedio 1028erg por segundo. tstas ocurren en las reglones activas 

asociadas con las manchas, en especial con grupos grandes de manchas, y 

todavla no estfl bien entendido el mecanismo flsico que las dispara y libera 

energlas tan altas IBravo,1988). 

A pesar de toda esta energla liberada y que las rifagas se Identifican 

por la emisión en la linea Her (rojo), las rifagas raras veces son visibles 

ya que la explosión ocurre en la cromosfera .Y casi toda la ener¡la que se 

emite aqul y en la corona emana prlclpalmente en ondas de radio y UV, 

solamente eventos muy ¡,andes son observables en el visible. La ener¡la 

liberada por una rflfaga grande es aproxlmademente de l032ergs en un 

intervalo de 20 minutos. 

Durante el estallido de una rflfaga Intensa se lanzan hacia la corona 

electrones a velocidades del orden de 113 de la velocidad de la luz y ahl 
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producen emisiones de radloondas de diferentes tipos. Tambl~n se lanzan 

electrones hacia abajo del flrea de la explosión y éstos se sumergen en la 

fotosfera produciendo estallidos de rayos X y de microondas. Ademfls de esto, 

al estallar una rflfaga se generan veloces nubes de plasma que se lanzan 

hacia la corona, perturbflndola y provocando otras emisiones de radio, y 

hasta hace poco se crela que este plasma rflpido salla de Sol y se propagaba 

por el medio interplanetario. 

b) Protuberancias eruptivas 

Inmersas en la corona baja aparecen ocacionalmente unas densas nubes de 

plasma (de cien a mil veces mfls que la coronal y con temperaturas de 104K 

que por su color, densidad y temperatura se asemejan a la cromosfera solar y 

se conocen como protuberancias solares. Grandes chorros de material se 

levantan y se arquean y pueden permanecer suspendidos durante semanas y aun 

meses gracias a la presencia del campo magnético que inhibe el flujo de 

calor a otras regiones IBravo,1988(aJI. 

Las observaciones parecen Indicar que la configuración necesaria para 

la existencia de un filamento (protuberancia), y probablemente para su 

formación, es que la componente vertical del campo magn~tico local tenga 

sentidos opuestos a cada lado del filamento en cuestión. Esto nos Indica que 

la configuración del campo magnético en la superficie del Sol tiene un papel 

muy Importante en su actividad. Las protuberancias suelen desaparecer por 

disolución lenta o por una transformación eruptiva, este 6ltlmo caso es de 

particular importancia para el objetivo del trabajo ya que la masa perdida 

por el Sol en una protuberancia eruptiva se estima en unos 2xl015g y la 

energla Involucrada en unos 1030 ergs [Ballester y Kleczek, 1985 J. 

c) Eyecclones de masa coronal (EMC) 

Las eyecclones de masa coronal son Ja expulsión súbita de densas nubes de 

plasma magnetizado desde la atmósfera exterior del Sol. Tienen la 

caracterlstlca de que ronrn temporalmente la estructura magnética de la 

corona y por eso se co11oeen como transitorios coronales. Howard et al (1985) 

estudiaron casl 100 tipos diferentes de EMC e hicieron una clasificación de 

diez estructuras diferentes, en donde, pese a que en general es posible que 

la estructura cambie de forma conforme se desplaza en la corona, podemos 
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asl¡narle una de estas clases. 

Las EMC estan asociadas frecuentemente a otras manifestaciones de la 

actividad solar. Algunos de estos fenómenos pueden ser consecuencia de las 

EMC pero otros estan relacionados con su origen. Entre los fenómenos 

asociados a las EMC están las ráfagas y las protuberancias eruptivas, 

algunos tipos de emisiones electromagn6tlcas en la corona, las ondas de 

choque y las emisiones de radio en el medio interplanetario [Bravo,1989}. 

ONDAS DE CHOQUE INTERPLANETARIAS 

El estudio de las ondas de choque en el medio interplanetario es un campo 

reciente. Su reconocimiento como un fenómeno transitorio en el viento solar 

data de principios de los setentas. Su estudio ha sido paralelo al del 

viento solar donde las ondas de choque son parte clave para entender su 

dinámica. La tesis pretende mostrar cómo el estudio de las perturbaciones 

que viajan a trav6s de un medio, y en particular las ondas de choque, 

muestran caracteristicas tanto de su origen como del medio en el cual se 

estAn propagando. El medio interplanetario está permeado por un plasma muy 

caliente en expansión, en el cual ocurren diversos tipos de perturbaciones 

debidas a la dinámica del Sol, en especial una muy violenta y caracterlstlca 

son las ondas de choque que tienen particular importancia por ser fenómenos 

que se observan con frecuencia y envuelven grandes cantidades de masa y 

energla, de hecho la primera motivación para estudiar las ondas de choque 

viajeras en el medio Interplanetario fueron Jos efectos que producen al 

pasar por la Tierra. 

La interacción de flujos solares rápidos con flujos lentos produce en 

ocaclones gradientes de presión lo suficientemente Intensos como para formar 

ondas de choque que se propagen alejendose del Sol. Cuando los planetas o 

cuerpos celestes son "empujados" por el viento solar, esto es, el encuentro 

del flujo del viento solar con los campos magn6tlcos de Jos planetas (ó con 

los cuerpos diamagn6ticos interplanetarios) forma tambi6n ondas de choque. 

Sin embargo, pese al interes de este tema, ·no se va a desarrollar en Ja 

t6sis debido a que re¡.za los objetivos trazados en el trabajo. En 

particular la tesis se enl'oca a las perturbaciones que se propagan a trav6s 

del medio interplanetario, de las cuales las más violentas y espectaculares 

son las ondas de choque. La tesis tiene como objetivo resellar el desarrollo 

del estudio de las ondas de choque que son originadas por el Sol y se 
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propagan a trav~s del medio interplanetario: cómo son, cómo se han modelado 

y cuales son sus posibles orlgenes. 

La tesis es un intento de dar una resella coherente del desarrollo del 

estudio de Jos choques transitorios en el medio Interplanetario. Espero que 

sirva de introducción para alguna persona que en el futuro desee conocer y 

decifrar la "música del Sol" . 

• 
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l.l HIDRODINÁMICA 

En este capitulo vamos a discutir las perturbaciones que se propagan a 

través de un fluido, qué le ocurre a éste durante y después del paso de una 

onda. El medio interplanetario a gran escala se comporta aproximadamente 

como un fluido, de hecho, los primeros modelos que se plantearon para 

describir el medio interplanetario fueron hidrodinAmicos. El objetivo de 

este primer capitulo es mostrar los resultados fundamentales del estudio de 

la propagación de perturbaciones en un fluido. Lo cual estA directamente 

relacionado con el estudio de !as perturbaciones en el medio 

interplanetario. 

En un principio vamos a mostrar las ecuaciones bAsicas de la mecAnica 

de fluidos", revisaremos brevemente las ondas de amplitud infinitesimal, 

esto es, las ondas sonoras, donde he tratado de hacer énfasis en algunas 

propiedades de estas ondas, remarcando las suposiciones necesarias para 

obtener un comportamiento lineal y las propiedades que van a romper este 

comportamiento. Posteriormente se desarrollan los resultados bAsicos de las 

ondas de choque hidrodinAmicas. El capitulo trata de dar respuesta a 

preguntas como ¿Porqué se pierde el comportamiento lineal y la 

perturbación comienza a empinarse?; ¿Cómo es que la onda cambia al fluido?; 

¿Qué es una onda de choque?; ¿Cúales son las caracterlsticas de las ondas de 

choque hidrodinAmicas?. Estas preguntas son parte de la flsica fundamental 

de las ondas de choque que se observan en el medio interplanetario. 

l.l a) Ecuaciones hldrodlnAmicas 

En un fluido continuo las moléculas individuales de éste se ignoran y se 

supone que consiste de un medio material continuo, a cada punto le 

corresponde un único valor de las llamadas variables de campo : 1) densidad; 

2) presión; 3) velocidad; 4) temperatura; 5) viscosidad; y 6) conductividad 

térmica. Ocho variables en total que una teorla completa de la hidrodinlmlca 

habrla de especificar comt> funciones del espacio y del tiempo. Generalmente 

" Es Importante que el lector tenga conocimiento tanto de la teorla 
elemental de ondas, el libro de Crawford (1968) y el libro de Feynmann 
(lffl) me fueron muy útiles, as! como de las ecuaciones bAslcas de la 
hldrodlnAmlca (el libro de Curríe (1974)). 
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no se toman en cuenta la viscosidad ni la conductividad tl!rmica, con lo que 

el flujo se transforma en no viscoso y adiabatico asl el sistema de 

ecuaciones se simplifica considerablemente. 

Las ecuaciones que gobiernan el movimiento de un fluido no viscoso para 
• el cual no hay fuerzas de cuerpo son : 

ap at + V·(pu) •O (1,1) 

au 
p at + p (u·Vlu = -V(Pl (1.2) 

p :~ + p (u·Vlc = -P V•u + V· (1c vm) (1.3al 

P • P(p,Tl (1.4) 

e = c(p.T) (1.5) 

La primera ecuación representa la conservación de la masa, la segunda es la 

ecuación de movimiento para un elemento del fluido ó ecuación de Euler, la 

tercera es la ecuación de energla y las dos ültimas ecuaciones son la 

ecuación de estado del fluido y la de energla interna, las cuales 

representan un conjunto de siete ecuaciones escalares para siete variables 

desconocidas u, P , p, e y T, esto es, la velocidad, la presión, la 

densidad, la energla interna y la temperatura. 

La ecuación de energla (1.3a) se puede expresar de manera conveniente a 

partir de eliminar el tl!rmino de conducción de calor. La ecuación de energla 

se reduce entonces a 

De élc 
p Dt ,. p Ft + p (u·V)c "' - P V·u 

• y si ademas, el fluido es un gas perfecto • la energla interna solo depende 

t 
,, Una dell.OOacl6n 6e/lci.tl.a de ~ e.cuacLone6 puede ~ el\ et U6rto 
de Currte (1974) [uen. ~}. 

• Su ecu9c16n de estado es muy simple 
R=8.314x10 erg/o y I' es el peso molar. 
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de la temperatura 

e= Cv T 

w = Cp T 

con las relaciones anteriores y utilizando la ecuación de la conservación de 

masa (1.1) es fAcil mostrar que la ecuación de energla térmica puede 

escribirse de la manera siguiente: 

P/p7 = cte a lo largo de cada linea de corriente (l.3b) 

(donde Cp - Cv = R y 7 = Cp/ Cv). Este último resultado es la ley 

isentrópica para procesos termodinAmicos, que se aplica cuando el fluido no 

es viscoso y la conducción de calor no se toma en cuenta. Esta afirmación 

significa que el flujo es adiabAtico y la ausencia de viscosidad elimina las 

~rdidas irreversibles. 

1.2 ONDAS SONORAS 

De las cosas que hacen fascinante a la Flsica son por ejemplo el hecho de 

que fenómenos, que en principio parecen tan ajenos, como la transmisión de 

sonidos musicales en una sala de conciertos y algunas perturbaciones que se 

propagan a través del medio interplanetario, tengan algo en común; ambos son 

ejemplos de un movimiento ondulatorio. La onda transmite información, de 

hecho, las ondas transmiten energla. En forma general, el movimiento 

ondulatorio puede definirse como la propagación de una perturbación, tal . 
movimiento se describe especificando la posición de todos los puntos del 

medio y su evolución a través del tiempo, esta descripción se establece 
. . 

matemáticamente en forma de la ecuación de onda . 

En general, en un fluido sólo las ondas longitudinales se propagan a 

distancias considerables a través de éste, ya que un fluido, por definición, 

no permite esfuerzos de corte y las ondas transversales, como las crestas en 

un charco, decrecen rápidamente en amplitud y no pueden desplazarce por • mucho tiempo. 

• Una muy buena rev!s!ón a la teorla elemental del mov!m!ento ondulator!o 
se encfntra en el l!bro de Crawford (1968) y en el l!bro de 
Feynmann (lm) (ver b!blografla]. 
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Las ondas de choque son ondas compresivas, son "hermanas violentas" y 

"mal portadas" de las ondas sonoras, es por ello que el estudio de las ondas 

de choque no es sino la extensión del aná.lisis de las pertubaciones lineales 

a el caso no lineal. Es por ello, que para entender una onda de choque es 

necesario entender claramente la flsica de la propagación de las ondas 

sonoras ó compresivas. 

¿Qué pasa cuando se propaga una onda sonora a través del aire?. 

Fundamentalmente lo que ocurre es que si se mueve un objeto a través del 

aire, observamos que se produce una perturbación que viaja, como por ejemplo 

cuando agitamos un cuaderno y se produce una brisa. Es de esperarse que el 

movimiento del objeto produzca un cambio de presión, puesto que está. 

empujando aire. Sin embargo, si el objeto se mueve suavemente, el aire fluye 

a su alrededor simplemente, entonces para producir una perturbación es 

necesario un movimiento rá.pido de manera que no haya tiempo suficiente para 

ese flujo, entonces el aire se comprime con el movimiento del objeto y se 

produce un cambio de presión que empuja al aire que se encuentra adelante. A 

su vez, este aire delantero se comprime, lo cual vuelve a dar una presión 

adicional y se propaga una onda. 

Cuando se propaga una onda sonora las moléculas del aire se precipitan 

fuera de la reglón de densidad y presión altas, y entregan momento a las 

moléculas vecinas de densidad má.s baja. Para que se genere sonido, las 

regiones en que va~lan la densidad y la presión deben ser mucho mayores que 

la distancia recorrida por las moléculas·· antes de chocar con otras 

moléculas. Esta distancia es el camino libre medio y la distancia entre las 

crestas y los valles de presión debe ser mucho mayor que éste. De otro modo 

las moléculas se moverlan libremente de la cresta al valle, alisando 

Inmediatamente la onda. 

La deducción de la ecuación de una onda sonora propagá.ndose en un .. 
fluido aparece en muchos libros , sin embargo, el desarrollo es Importante 

porque como mencionamos anteriormente, el aná.lisis de las ondas de choque 

son la extensión de estos resultados, por IÓ que se recomienda al lector 

Interesado en que desarr41ile la aritmética Involucrada en el desarrollo de 

las ecuaciones. Un fluido ·compresible para el cual no se toma en cuenta su 

viscosidad ni su conducción térmica, puede describirse en términos de las 

• Por ejemplo el libro de Currle (1974), el de Landau y Llfshltz (1979), y 
el de Zel'dovhlc (1968) que aparecen en la blblografla. 
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ecuaciones de continuidad y de Euler 

ap a 
8t + ai( (pul "' O (1.1) 

!1.2) 

Si ahora producimos una pequeña perturbación en el fluido, esto es, un 

cambio de presión y densidad. Los valores instantAneos de las variables de 

campo van s ser igual a su valor original en estado de equilibrio mis el 

pequello cambio producido por la perturbación 

u= O +u' 

P •Po + P' 

p = po + p' 

(1.6) 

Por simplicidad hamos escojido un fluido inicialmente en reposo (uo=O) donde 

Po y po son constantes que representan la presión y la densidad de 

equilibrio y u', P' y p' son las variaciones producidas por la perturbación 

sonora que se propaga a trav~s del medio. Si sustituimos la relación (1.6) 

en la ecuación de continuidad (1.1) y no se consideran los t~rmlnos 

pequellos de segundo orden en la perturbación, se obtiene 

8p' Bu' 
Tt • -poax (1.7) 

Al hacer lo mismo con la ecuación de Euler 

Bu' 
Tt 

1 BP' ·----po ax (1.8) 

La condición necesaria para que la aproximación a primer orden sea vlllda es 

que la velocidad de las partlculas del fluido producida por la perturbación 

u', sea pequella comparada con la velocidad ~e propagación del sonido, esto 

es • u• e e • 

• 
• 8t UlUllÚIO llQ l.lneat 'u (Bu/Bxl de ta tt.uaclan de Buten. (1.2), no~ toma 
eA ~ eA e4te CC40 pori 6elt pequdlo, Wi ~. cuando e.e.te UJ'flTÚtUJ ~ 
hace llnpotitanU 11cimp.e el compMtamLento l.lneat de l.a4 ond= ~ <como ~ 
d.u.cut.e el\ el ~ ~). 
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Las ecuaciones (l.?) y U.8) contienen a tres variables desconocidas 

u', p' y P'. Por lo que para completar el sistema hace falta una ecuación 

més. Como la perturbación se propaga con tanta rapidez que précticamente no 

hay conducción de calor, entonces el flujo puede considerarse isentrópico, 

de manera que la presión es función de una única variable termodinémica, en 

este caso de la densidad 

ap• •(~) ~-Coz~ 8'X dp s ax ax 

utilizando este resultado en la ecuación de Euler (1.2) 

(1.9) 

.U.10) 

El sistema de ecuaciones (l.?) y (1.10) es un conjunto completo, donde las 

funciones u' y p' determinan una descripción de la onda sonora. Al resolver 

el sistema de ecuaciones, poniendo todas las variables desconocidas en 

función de una de ellas, es fécil mostrar que 

z 8 1/1 • Co---
ax2 

(1.11) 

(ti' • P, p, u') 

en donde 

(1.12) 

los cambios de presión, de densidad y de velocidad satisfacen la misma 

ecuación de onda. tsta ecuación es claramente lineal e Indica que una 

perturbación en los parémetros del fluido, esto es, en velocidad, presión y 

densidad, se propaga en el fluido a una velocidad co que esté dada por las 

caracterlstlcas del medio (como lo muestra la siguiente relación 

utilizando la ecuación (l.3b~ 

z Po 
Co=-'J­po 

(1.13) 

Finalmente vamos a mostrar como la magnitud de estos cambios tiene 
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necesariamente que estar relacionada, no puede haber un cambio muy violento 

de presión sin que Jo haya de densidad. En una onda sonora los cambios 

involucrados son realmente pequeños. 

Como la perturbación de la velocidad tiene un comportamiento de la 

forma u'=f(x-ctl (una onda que se propaga en la dirección positiva del eje 

X con velocidad el, entonces : 

Bu' -= Bt 
Bu' - e f'(x-ct) .. - e ax 

Al sustituir en la ecuación de Euler linealizada (1.8) 

si Integramos esta ecuación con respecto a x y notamos que cuando u'= O 

entonces p'• O, esto es, cuando no hay movimiento del fluido su densidad no 

cambia, se obtiene la siguiente ecuación que relaciona los cambios de 

velocidad con los cambios de densidad: 

u' 
c 

p' . -
po 

U.14) 

Esta solución corrobora la afirmación de que u' es peque!lo, esto es, que 
• u'/c e 1, ya que p'lpo e 1 . 

2.3 ONDAS DE CHOQUE HIDRODINÁMICAS 

Del anlllsls anterior surge una pregunta: ¿Qui! pasa cuando las 

perturbaciones no son pequel\as?. El objetivo de esta parte del trabajo es 

11 Para Ilustrar los or
6
denes de ma¡nltud de una onda sonora, en un sonido con 

una Intensidad de 10 ve.es el sonido mis Intenso que pueda producir una 
orquesta, corresponde a . un cambio del orden de 0.4 ?. de la densidad normal 
del aire, a 0.56 ?. en la presión atmosferlca y la velocidad con que desplaza 
a medloes 0.4 7. de la velocidad del sonido O 1.3 mis. La amplitud del 
desplazamiento de las partlculas del aire, esto es, su longitud de onda es 
del orden de ;\=0.036 cm para una onda con frecuencia v=SOO Hz. 
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mostrar los efectos asociados con perturbaciones de amplitud finita, donde 

estas, las ondas de amplitud finita no se propagan a una velocidad constante 

co, dada por las caracteristicas del medio como en el caso de las ondas 

sonoras, y su forma cambia conforme transcurre el tiempo. Las ondas de 

amplitud finita se transforman en ondas de choque. En este inciso vamos a 

ver como es que una perturbación de amplitud finita se convierte en una onda 

no lineal, esto es, cómo "nace" una onda de choque. 

2.3. a) Propagación de perturbaciones finitas 

Como suponemos que los cambios que produce la perturbación son lo 

suficientemente rápidos como para que no haya transmisión de calor, la 

velocidad del fluido asl como la presión son funciones únicamente de la 

densidad. Por lo mismo uno puede escribir 

ap dp au 
ax•CIU ---ax 

por otra parte como P•P(p) 

BP dP dp au 
ax· di' --¡¡¡¡- ax 

(1.15) 

Estas relaciones las utilizamos para reescribir las ecuaciones de 

continuidad (1.1) y momento (1.2) de manera adecuada para encontrar una 

!gualda que es útil posteriormente 

~ (~ + ~) au •o du élt u ax + p ax 

au 
- + Bt 

dP dp Bu 
dp, dil ax 

el tt!rmlno encerrado en t el part!ntesls aparece tamblt!n en la segunda 

ecuación, por lo que : 

du Bu 1 dP dp Bu 
P!fP ax = -¡; CiP dil ax 



cancelando 8u/8x en ambos miembros y despejando se obtiene 

l/Z 

du = ±~) ~ 
(dPJ p 

Por conveniencia a la cantidad dP/dp la llamaremos c 2 a la cual por el 

momento no daremos significado flsico. 

du 
- = e 

+..!!e_ 
- p (1.16) 

por el resultado análogo expresado en la ecuación (1.14) sabemos que el 

signo positivo esta asociado con las ondas que viajan en la dirección 

positiva. Tomando el caso de la onda viajando en la dirección positiva al 

sustituir en la ecuación de momento (1.2) se obtiene 

1 
= --po 

c2 p au e-ax-

Entonces la ecuación de momento para una onda que se propaga hacia 

adelante puede escribirse como : 

:~ + (u + el :~ • O 

Este resultado muestra la diferencia fundamental entre las ondas 

infinitesimales (o sonoras) y la ondas finitas. Esta ecuación no es lineal y 

toda la belleza de la teorla de Fourier, es incompatible con sus soluciones 

que tienen la forma 

u(x, tl • f(x - (u+c)t) 

donde f es una función diferenciable cualquiera. Esta solución representa 

una onda viajera que se propaga a la derecha a una velocidad 

• U•u+c 

Hemos entonces mostrado como una perturbación de amplitud finita deja de ser 

lineal. Vamos ahora a discutir el significado flsico de este resultado 

relacionando la rapidez de la onda U con la rapidez de una onda 



infinitesimal, esto es, con la velocidad del sonido co. 

Mediante el uso de la ley isentrópica Plp1 =Polpo1 se sigue que: 

y de la ecuación (1.16) 

integrando esta ecuación 

u= 

7-1 Po 
( ) 

112 

= TP poT 

( I ) 
(7-ll12 = Co p po 

du = c~ 
p 

du = 

Co 

~2 po 

Co p(T-3)/2 dp 
l1-il12 po 

11-1 )/2 
_P ___ + cte 
(7-l)/2 

utilizando el hecho que u•O cuando p=po 

2 u·--1-1 ( 

C1-1l12 ) 
co( :.} - Co 

u= - 2-(c - co) 
1-1 

(1.17) 

esto es, la cantidad c se relaciona con la velocidad local del fluido como 

c • co + 111-ll/21 u 

Este resultado muestra que c>co para u>O y que la diferencia entre co y e 

es proporcional a la velotldad de perturbación del fluido. La propagación 

de una perturbación de amplitud finita viaja a una velocidad 

U(x,tl = c +u 



)'+I U(x,t) = co + -
2
-u (1.18) 

Esta ecuación muestra que la velocidad de propagación de una perturbación 

de amplitud finita es mayor que la velocidad del sonido para u>O 

(compresión) y no es constante, sino que varia con la violencia de Ja 

perturbación, esto es, del valor de la velocidad que produce al fluido. 

Es importante sellalar que la velocidad a la cual una sella! de amplitud 

finita viaja cambiará continuamente como lo sellala la ecuación (l.J7) ya 

que depende de x y t. Esto muestra una diferencia fundamental entre las 

ondas sonoras y las macrosonoras u ondas de choque. En el primer caso las 

sellales se propagan a trav~s del medio a una velocidad co (que depende 

unicamente del valor de la presión Po y la densidad de equilibrio po en ese 

punto). Despu~s de pasar la perturbación las variables de campo toman 

nuevamente sus valores de equilibrio. El exceso de presión producido por 

esta onda al viajar a trav~s del medio es una función que Ja podemos 

expresar como una suma de senos y cosenos del espacio y del tiempo (es un 

función de onda lineal) y que se hace cero cuando promediamos en el tiempo 

para cualquier punto del espacio. Los cambios que producen en la velocidad 

del fluido son muy pequenos y la perturbación se propaga sin preocuparse en 

como modifica el estado del fluido. Sin embargo, en el segundo caso una 

onda de amplitud finita modifica al medio, para sonidos de Intensidades muy 

altas, aparecen en Ja expresión del exceso de presión t~rminos cuadráticos 

como senos cuadrados, y cuando promediamos estos en el tiempo, dan 

resultados no nulos, cambiando entonces los valores de Ja presión estática. 

El paso de una perturbación no lineal cambia las condiciones del medio. Por 

otra parte la velocidad de propagación de la perturbación va a estar 

directamente relacionada con la velocidad u que produce en el medio. 

Vamos ahora a mostrar las Implicaciones de lo visto anteriormente en 

un frente de onda dado. En un tiempo t la ecuación (J.18) muestra que una 

perturbación viajará una distancia L la cual está dada por la expresión 

t l • ( co + l;I u ) t 

SI nos movemos en un sistema que viaja a la velocidad del sonido co, 

entonces la perturbación se habrá adelantado a nosotros una distancia 

,, 



s = ..!.!.!.. u t 
2 

(1.19) 

esto significa que respecto al observador la onda viajará una distancia en 

función de la magnitud y el signo de la velocidad local del fluido en la 

.. 
! "! 

_:l =:L_ _l __ 1__ 
¡ 1 1 1 
: 1 1 
r1 T'7 13 r, 

Fig.(1.1) Propagación de un perturbación de amplitud finita. 

perturbación. Esto es, las regiones con una velocidad local alta viajarán 

más rápido que regiones de baja velocidad local. Una perturbación "suave" 

de forma arbitrarla se deformará entonces como lo muestra la figura (1.1). 

En un tiempo t1 se tiene un perfil de velocidad debido a una 

perturbación de amplitud finita que se propaga en la dirección + x. En un 

tiempo posterior tz>t1, el paso del frente de onda a traves del medio ha 

modificado las condiciones de propagación y con respecto a un observador que 

se mueve con la perturbación, las regiones de mayor velocidad comienzan a 

adelantarce, a las regiones de velocidad menor. En un tiempo t3>t2 el frente 

de onda se muestra casi vertical y las regiones rápidas contlnuan 

adelantando a las regiones lentas. Finalmente, en un tiempo t4)t3 se 

muestran las regiones de alta velocidad superponiéndose al frente de onda. 

Es claro que esta última es una configuración imposible, ya que existen 3 

valores distintos de la velocidad u para un mismo punto. Esto nos lleva a 

concluir que el frente de onda se empina hasta la situación mostrada por el 

tiempo t3. En este estado hay una aguda discontinuidad en las variables de 

campo lo cual es conocido como onda de choque. Para tiempos mayores que t3 

este frente de onda comprimido se propagará en una configuración de 

equilibrio. t 

De lo anterior vemos que al generarse una onda de compresión de 

amplitud finita, ésta . viajará en una configuración de no equilibrio. Las 

diferentes partes de la onda se propagarán con velocidades distintas de taJ 

manera que el frente de onda comenzará a empinarse conforme evoluciona. En 
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algún momento, el empinamiento del frente de onda llegará a un punto donde 

los cambios de velocidad, presión, etc. se encontrarán en una región muy 

pequef\a, esto es, la longitud de la onda disminuye de tal forma que la 

perturbación es practicamente una especie de placa que produce un cambio 

abrupto del medio. Se ha formado una onda de choque y esta onda de choque 

continurá viajando ahora a una velocidad de equilibrio. 

Debemos notar que en nuestro argumento hemos tomado la velocidad del 

fluido u como positiva, la cual corresponde a una onda de compresión. Para 

un expansión (rarefacción) u será negativa para la onda que viaja hacia 

adelante y por la ecuación (1.18) implica que el frente de onda en este 

caso se moverá más lento que la velocidad del sonido, las partes más 

intensas de la onda se moverán más despacio por lo que el frente de onda 

se desparramará en vez de empinarse. Esto quiere decir que las ondas de 

compresión se empinan mientras se propagan, pero las ondas expansivas se 

desparraman. 

Esto tambi~n puede entenderse del hecho de que la velocidad del 

sonido varia como pl)'-U/2(ecuaclón 1.17) y por lo tanto es mayor donde 

hay una condensación que donde hay una rarefacción. Considerando el 

movimiento de la onda mostrado en la figura (1.1) la región de mayor 

condensación (Al aventajará continuamente a la región de rarefacción de 

manera que la onda se volverá cada vez más empinada. 

Cuando un objeto se mueve en el aire, tiene que apartar a ~ste de su 

camino, por lo que la perturbación producida en este caso es como un 

escalón de presión, siendo la presión más alta detrás del frente de onda 

que en la región no perturbada que aún no ha alcanzado la onda. Pero el 

aire comprimido atrás se ha comprimido adlabáticamente y en consecuencia 

la temperatura aumenta. Ahora bien, la velocidad del sonido aumenta .con la 

temperatura, por lo que en la región que está despúes del brinco de 

presión (frente de onda) la velocidad del sonido debe ser mayor comparada 

con la velocidad del sonido en el aire que se encuentra adelante del 

frente. Esto implica que cualquier otra perturbación que siga al frente, 

se moverá más rápido qui ~ste, la velocidad aumenta por el aumento de 

presión producido por este' . Vemos que las regiones de mayor presión en la 

parte posterior empiezan a adelantar al frente con el transcurrir del 

tiempo, hasta que finalmente lo alcanzan, la onda de compresión desarrolla 

entonces una forma casi discontinua. 



Los cambios de presión que producen los sonidos que hacemos al hablar 

son extremadamente dilbiles respecto a la presión atmosfilrica (del orden de 

millonilsimas aproximadamente). Pero para variaciones de presión del orden 

de una atmósfera, la velocidad de la onda aumenta alrededor de 20 por 

ciento y el frente de onda se hace bien definido con una rapidez 

correspondientemente alta. 

La onda de choque pierde energ!a calentando al medio en el cual se 

propaga. La amplitud de una onda de choque fuerte, como la creada por una 

explosión en el aire, decrece casi con el cuadrado de la distancia hasta 

que la onda se hace tan débil que obedece las leyes de las ondas 

acl'lstlcas. Las ondas de choque alteran las propiedades mecénlcas, 

elilctricas y tilrmlcas de los sólidos y pueden usarse para estudiar la 

ecuación de estado de cualquier material. 

J.3. b) Ecuaciones de Ranklne - Hugon!ot 

Cuando la velocidad de propagación del fluido se hace comparable o se acerca 

a la velocidad del sonido, ocurre algo interesante con el comportamiento del 

fluido. Los efectos debidos a la comprensibilidad del flujo de un aas son de 

naturaleza completamente diferente si ilste es subsónico o supersónico, esto 

es, si su velocidad es mayor o menor que la velocidad del sonido en el 

medio. 

Por ejemplo, si un gas en movimiento estacionarlo a velocidad Y recibe 

una ligera perturbación, el efecto producido por la perturbación referida al 

gas mismo se propaga a travils de liste a la velocidad del sonido, sin 

embargo, la manera en cómo se propaga con respecto a nuestro sistema de 

coordenadas fijo va a ser diferente, ya que se compone de dos partes : en 

principio, la perturbación es acarreada por el movimiento del medio a una 

velocidad Y , y por otra parte, con respecto al fluido, se propaga en 

cualquier dirección n radialmente desde su fuente a una velocidad co. La 

figura (1.2) muestra dos fluidos en los que' se produce una perturbación, 

pero en un caso el fluidocse mueve a una velocidad subsónlca, esto es, •<e; 

y en el otro lo hace a una' velocidad supersónica. 

En ambos casos el fluido sufre la pequella perturbación en el punto O 

(fijo en el espacio). Con respecto a nuestro sistema de coordenadas, la 

perturbación se propaga a una velocidad (v + c nl la cual tiene diferentes 

ll 



valores para las distintas direcciones de n. Cuando v<co el vector Yo + c 

n puede tener cualquier dirección en el espacio (figura (!.2all y su 

magnitud varla en fUnción de la dirección relativa a la velocidad del fluido 

v. Si, por otro lado, vo>co, entonces la propagación de la perturbación 

•• V> 

Fig.(l.2al Una enorme barca de vikingos desplazandose a una velocidad menor 
que la velocidad de las ondas supreficlales en el agua. (l.2bl aqul aparece 
un trasatlantlnco movlendose a una velocidad "supersónica" con respecto a 
las ondas en el agua .(tomada de Gamow,Tierra viento y alre,1979) 

tiene un aspecto diferente, ya que en este caso no estan permitidas todas 

las direcciones de propagación (figura U.2bll, de hecho, se establece un 

cono cuya apertura esta dada por un á.ngulo 2a el cual satisface la relación: 

seno ci "' c/v 

Esto quiere decir que una ¡ertubaci6n que se produzca en cualquier punto de 

un fluido supersónico s~ ·propagará. únicamente corriente abajo, esto es, el 

flujo supersónico que viene a encontrarse con la pertubación (llamado 

corriente arriba) no pude enterarse que la perturbación existe hasta chocar 

con la fuente, la perturbación entonces se propaga únicamente corriente 

abajo dentro de un cono cuya apertura será. menor según sea menor el cociente 



v/c. La perturbación nunca sale del cono, este efecto es el mostrado por la 

figura (l.2bl con el moderno transatlántico moviendose a una velocidad 

supersónica con respecto a las ondas en el agua .. 

El ángulo a se le llama ángulo de Mach y al cociente v/c se le llama 

número de Mach : 

M = v/c (1.20) 

SI un flujo subsónlco se encuentra algún obstáculo (por ejemplo al 

"chocar" con un cuerpo), la presencia de este afecta al flujo en todo el 

" espacio, tanto corriente arriba como corriente abajo . En cambio, un flujo 

supersónico es "ciego" ante obstáculos, el efecto de toparse con uno 

solamente se propaga corriente abajo, y en cualquier lugar del espacio, 

corriente arriba, el gas fluye como si no existiera el obstáculo. 

En la sección anterior se discutió cómo se forman las ondas de choque a 

partir de las ondas finitas de compresión y cómo representan una 

discontinuidad en los valores del fluido. Vamos ahora a establecer las 

variaciones que tienen algunas propiedades del fluido a traves de la onda de 

choque. En particular, la ecuación de Rankine-Hugoniot que relacionan los 

valores de la densidad, de la presión y de la velocidad del fluido a traves 

de la onda de choque. Las ondas de choque son muy delgadas comparadas con 

las escalas del sistema, esta caracterlstica de la onda permite tratarla 

como una discontinuidad y conocer el flujo a traves de ella sin necesidad de 

conocer su estructura. Matemáticamente es una discontinuidad que se propa1a 

a traves del fluido. 

Para propósitos de nuestro análisis es conveniente adoptar un sistema 

de referencia donde la onda de choque sea estacionaria y en el cual el 

fluido se aproxima al choque en un estado (1) y se aleja en un estado (2). 

La figura (1.3) muestra tal situación en que la velocidad de encuentro, 

densidad y presión del fluido, son, respectivamente u1, p1 y P1 , mientras 

que los valores correspondientes para el fluido que se alejan son uz, pz y 

P2. En este caso en que la onda de choque se ·orienta perpendicularmente a la 

dirección del flujo se le llfDa "onda de choque normal". 

" E'I t~mlno corriente arriba o corriente abajo ('upstream', 'downstream') 
se refieren a un sistema de referencia movlendose con una fuente de 
perturbación, como en el caso de los barcos de la figura (J.2), corriente 
arriba en ese caso es el agua que se acerca al barco y corriente abajo es 
el agua que se aleja del barco. 

Jtr 
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fig. (J.3) Configuración de una onda de choque. 

Las cantidades u1, p1, P1, u2, p2 y Pz se relacionan unas con otras 

mediante las ecuaciones de conservación del flujo de masa, de flujo del 

momento y del flujo de energla. Como la onda de choque representa una 

discontinuidad en las propiedades del fluido no es posible usar ecuaciones 

diferenciales sobre esta, sino que se utilizan principios de conservación. 

De la figura (1.3) se observa que toda la masa que entra tiene que 

salir, esto es, el flujo de masa se conserva 

pi UI = p2 U2 U.21) 

Si ahora multiplicamos estas tasas de flujo de masa por su correspondiente 

velocidad obtenemos el cambio del flujo de momento [pz u/- p1 u1
2J que 

produce en el fluido la onda de choque. Este cambio de momento por unidad de 

tiempo debe ser necesariamente producido por una fuerza de presión (P1-Pzl 

por unidad de área ya que no hay fuerzas externas, de manera que la ecuación 

de conservación flujo de momento es 

(1.22) 

finalmente el balance de energla se establece como sigue: La energla interna 

por unidad de masa en un gas ideal sólo depende de su temperatura (Cp es 

constante) 

p ..!_ ~ 
e • Cp T • Cp PR • r-1 P 

La energla total por unidad de masa será 11\ suma de dos componentes: la 

energla clnetlca más la energla interna. Entonces la ecuación de la 

conservación de la energla .~s 

1 U12 + _1'_ ~ • 
2 1'-1 pi 

i uz2 + ..J_ ..!'.!. 
2 1'-1 p2 

(1.23) 

nótese que al derivar la relación (1.23) impllcltamente hemos supuesto que 



el flujo es adiabiitico, sin embargo no hemos supuesto que es lsentróplco. 

Las ecuaciones (1.21) conservación de la masa, (1.22) de momento y 

(1.23) de energla representan un sistema de 3 ecuaciones para seis 

variables u1, p1, P1, u2, p2 y P2. Este sistema puede resolverse en ¡eneral 

sólo numéricamente ya que T no es constante. Sin embargo para un gas 

perfecto, donde Cp y Cv son constantes, es posible obtener soluciones 

explicitas en términos del número de Mach. 

Podemos eliminar dos de las variables dejando una ecuación que 

relacione las cuatro restantes. Vamos a eliminar u1 y u2 dividiendo las 

ecuaciones (1.22) y U.21) 

multiplicamos por u1 + u2 

UI + _!!____ = U2 + pz 
PIUI p2U2 

U2 - UI P1-P2 
PI UI 

U22- Ul2 • P1-P2 (1 + u:z/u1) 
PI 

utilizando la ecuación de masa (1.21) se obtiene 

2 2 ( 1 U2 - UI • (P1-P2) -pi + .2...) p2 

Ahora en el lado Izquierdo utilizamos la ecuación de la energla para obtener 

una relación entre presiones y densidades solamente 

-- - + - • (P1-P2l -2-r (PI P2 ) ( 1 
-r-1 PI pz pi + .2...) p2 

Esta es la ecuación que nos relaciona las presiones y las densidades a 

través de la onda de choque. Resolviendo esta ecuación para el cociente de 

lá densidades se obtiene 

.E!. 
pi 

t 
._ P2 + !-r+1)/(-r-1l P2 

i-r+tl/(-r-tl P2+ P1 
UI ·-U2 U.24) 

A esta ecuación se le conoce como la ecuac!On de RanJdne-ffugon!ot la cual 

relaciona los cocientes de densidad, de presión y de velocidad entre la onda 

de choque, posteriormente se discutiremos algunos ordenes de magnitud. 



En la derivación de la ecuación de Rankine-Hugoniot no supusimos que el 

flujo era isentrópico, de hecho, vamos a demostrar ahora que no lo es, esto 

es, el flujo sufre un proceso irreversible. 

Si el flujo fuera !sentrópico, el cociente entre densidades lo 

determinarlamos mediante (ecuación l.3c) 

~=~l/'1 
p2 (PzJ 

esto implicarla que si graficamos log(pz/p1) contra log(Pz/P1) se obtendrla 

una linea recta de pendiente 1/7, sin embargo la curva obtenida a partir de 

las ecuación (1.24) es aquella que muestra la figura (1.4), donde se observa 

que la onda de choque deja de cumplir una ley isentrópica a menos que P21P1 

y pz/p1 sean casi uno. Esto es, a menos que la onda de choque sea muy 

d~bil, esta no seri lsentrópica. 

Como otras cantidades termodinimlcas la entropla es discontinua en una 

onda de choque. Por la segunda ley de la termodlnimica sabemos que la 

entropla de un gas solamente puede incrementarse. La presencia de ondas de 

choque provoca un Incremento de la entropla en los fluidos "Ideales". El 

Incremento de entropla significa que el movimiento es Irreversible. 

Fig.(1.4) Resultados de las relaciones de Rankle-Hugonlot y 
de la relación lsentróplca. (tomada de Currle,19741 

1.3 e) Condiciones para clt1ques normales 

Como consecuencia de la segunda ley de la termodinimica solamente la parte 

de la griflca que pertenece al primer cuadrante (figura 1.4) tiene 

significado fisico. Esta restricción, como veremos se debe a que la 



corriente arriba debe ser supersónica para que las ondas de choque ocurran y 

por consiguiente el número de Mach resultante corriente abajo Mz seri menor 

a la unidad (el flujo pasa de supersónico a subsónico a trav~s de la onda de 

choque). 

Por definición de entropla (donde S es entropla, q calor, y T temperatura) 

SA - SB • _9_ JB d 

A T 

y en un gas Ideal 

dq "' de + P dV = dw - V dP = Cp dT - (1/p) dP 

(donde w es la entalpla del fluido, w "' e + V Pl 

-- "' Cp-- - -- dP J dq J dT J 1 
T T pT 

entonces 

Sz - SI • Cp log(Tz/T1l - R log(Pz/P1) 

SI ahora usamos la ecuación de estado del gas Ideal para expresarlo 

unlcamente en función de la densidad y la presión 

Sz - 51 • Cp log(Pz p1/P1 pz) - R log(Pz/P1) 

= (Cp-R) log(P21P1) - Cp log(pz/p1) 

donde Cp-R•Cv. íinalmente encontramos la relación para el cambio de entropla 

a trav~s de la onda de choque es : 

~~ • log(P2/P1J - 7 log(pz/p1) 

La entropla final del gas que ha pasado a trav~s de la onda de choque debe 

ser mayor o l¡ual que au valor Inicial. Este hecho restringe de manera 

Importante la forma de "variación de todas las cantidades en una onda de 

choque.E'! aumento de entropla significa que la energla se disipa. 

Supongamos dos procesos para mostrarlo. El primero un proceso que 

satisface las ecuaciones de Rankine-Hugoniot y el segundo un proceso 



lsentrópico hipoto!!tico que tenga el mismo cociente de presiones como el de 

la onda de choque en el primer caso. Entonces de la ecuación anterior, el 

cambio de entropla en cada uno de los procesos ser6 

(~:)R-H log[Pz/P1) - 1 log[pz/p1) R-H 

O log[Pz/P1) - 1 log[pz/p1l1 

el sublndice R-H corresponde a una onda de choque en la cual el cociente de 

presiones es Pz/P1; el sublndice 1 se refiere a un proceso isentrópico que 

tiene el mlsmo cociente de presiones. Si restamos ambas expresiones se 

obtiene 

Pero por la segunda ley de la termodin~lca se requiere que AS it O , 

entonces 

log[pz/ p1 )R-Hit log(pz/ p1 )¡ 

la flgura(l.4) muestra que esta desigualdad solamente se satisface en el 

primer cuadrante de la griflca. Esto es cuando : 

pzlpl it 1 (1.25) 

lo cual significa que el gas debe comprimirse cuando pasa a travo!!s de una 

onda de choque. La ecuación del flujo de masa 11.21) Implica que 

u1/u2 it 1 (1.26) 

lo que significa que el fluido se frena al pasar a travo!!s del choque. 

Los resultados anteriores pueden escribirse en una forma m6s flslca, 

esto es, expres6ndolos ccano funciones del número de Mach M1. Para ello 

utilizamos la relación ·qÜe hablamos obteniendo de dividir la ecuación de 

momento entre la de continuidad 

UI + P1 Pz • uz + 
p1u1 pzuz 



donde usando la relación de la velocidad del sonido (ecuación 1.12) para 

introducir c12= 7P1/p1 y cz2= 7P2/p2 se obtiene 

+-
CI 

2 cz2 
Ul = U2 + 

'lUl 7U2 

UI - U2 
C2 

'lU2 
ct 2 

'lU2 

El lado derecho de esta ecuación podemos sustituirlo por una expresión 

equivalente que se obtiene a partir de la ecuación de energla, pero 

reescrita de una forma adecuada utilizando el sublndice • que denotaré. el 

caso cuando el número de Mach Mt es igual a 1, esto es, cuando M1 = u. I c • 

., 1 , o sea, cuando la velocidad del flujo u y la velocidad local del sonido 

tienen el mismo valor, lo que se conoce como el limite sónico (el limite 

entre una onda sonora y una onda de choque). Utilizando esta notación 

podemos escribir la relación anterior como 

2 2 2 
~ + .,=.!__ UZ 
2 7-1 = 2 + 

cz 2 7+ 1 2 
7-1 • 2(1-1) c. 

(ya que en el limite sónico u1.• uz.• c1.• c2.l. Entonces la diferencia de 

velocidades puede reescribirse como 

u1 - uz •-
1
-(..!!!..c 

2
-

1
2-

1 
uz

2
) 7u2 2 • 

1 ( 7+1 2 7-1 2) 
7u1 T e,, - -z-u1 

Esta ecuación pude desarrollarse hasta simplificarse considerablemente donde 

se obtiene 

UI UZ e C• z U.27) 

Este Importante resultado se conoce como la relaclón de Prandtl-Meyer. Esta 

relación se utiliza en las condiciones que obtuvimos para ondas de choque 

normales para despejar una forma alterna~lva de estas condiciones. Si 

multiplicamos por u1 arriba y abajo en nuestra ecuación (1.26) se obtiene 
t 

2 
Ul 

2 
c. 

11: 1 

para entender su significado flsico vamos a evaluar esta desigualdad en la 

ecuación de energla en la forma siguiente 



Ul 
2 

Cl z J+l 2 

2• 1=i "'2(1-1> c. 

dividiendo la ecuación por u1
2 se obtiene 

2 
U! 

2 
c. 

(J+ll Ml 

sustituyendo esta expresión dentro de la condición de onda de choque se 

obtiene 

C1+l) M1
2 

-'-"-'-----1: 1 
2 + (7-l) M1

2 

como se trata de un gas perfecto, donde 1>1, para que esta relación se 

cumpla se requiera necesariamente que 

M1 1: Cl.28) 

Esto es, una onda de choque puede ocurrir solamente si el flujo que 

está. "llegando" al frente del choque es supersónico. Ademé.s, como 

consecuencia de la relación de Prandtl-Meyer (1.27), la desigualdad (1.28) 

Implica que 

Mz $ 1 

En conclución, la segunda ley de la termodinámica implica que una onda 

de choque normal puede ocurrir solamente cuando el frente de choque se mueve 

de manera supersónica, esto es, que el flujo corriente arriba es supersónico 

y el flujo corriente abajo resulta ser subsónico. 

Generalmente cuando hablamos de ondas, siempre supusimos impllcitamente 

que era necesario tener una fuente externa que oscilara para producirlas, 

ahora resulta, y esto es muy interesante, que una vez que un objeto se mueve 

mé.s rápidamente que el sonido, produclr6. "sopido". Esto es, no es necesario 

que tenga un carlcter vibracional o cierto tono, cualquier objeto que se 

mueva en un medio con uq\ velocidad mayor a la velocidad a la cual el medio 

transporta ondas, generará ondas a cada lado automáticamente, simplemente 

por el movimiento mismo. Esto es sencillo en el caso del sonido pero tambl~n 

ocurre en el caso de la luz. A primera vista podrla pensarse que nada se 

puede mover más rápido que la luz. Sin embargo, la luz tiene en el vidrio 



una velocidad de fase menor que la velocidad de la luz en el vaclo y es 

posible disparar una partlcula cargada de energla muy alta a través de un 

bloque de vidrio de modo que la velocidad de la partlcula sea cercana a la 

velocidad de la luz en el vaclo. Como la velocidad de la luz en el vidrio 

puede ser de sólo 2/3 de la velocidad de Ja luz en el vaclo entonces cuando 

una part!cula se mueva más rápidamente que la luz en el medio producirá una 

-. . . :.,, ... , 

• ! 

Fig.(1.SJ Onda de choque inducida en un gas que se mueve más 
rápido que el sonido. !tomada de Currie,1974) 

onda cónica de luz con vértice en Ja fuente (como la onda de la estela de un 

bote de la figura (!.2Jl . Midiendo el ángulo del cono, podemos determinar 

la velocidad de la partfcula (ecuación 1.20) y éste es uno de los métodos e 

se utilizan para determinar su energla en la Investigación de altas 

energlas. Todo lo que se necesita medir es la dirección de la luz. Esta luz 

se llama radiación Cherenkov porque fue el primero en observarla. 

La situación correspondiente en el caso del sonido está Ilustrada en la 

figura (1.5) que es una fetografla de un objeto moviéndose a través de un 

gas con una velocidad mayor que la del sonido. Las variaciones de presión 

producen una variación del Indice de refracción y con un sistema óptico 

apropiado es posible hacer visibles los bordes de las ondas. 

3f 



1.3. d) E:cuacLones de La onda de choque normal 

Las dos secciones anteriores tuvieron como objetivo establecer los 

fenómenos fundamentales de las ondas de choque. El objetivo de este inciso 

es conociendo las condiciones que tiene el flujo antes de pasar a trav~s de 

la onda de choque establecer las caracterlsticas que tiene el flujo 

chocado, esto es, sabiendo cómo es el flujo corriente arriba podremos 

inferir el flujo corriente abajo. Esto en base a tres ecuaciones de 

conservación que conectan seis cantidades: tres valores corriente abajo y 

tres valores corriente arriba. Entonces para un flujo supersónico en el 

cual existe una onda de choque, se consideran cantidades conocidas p1, P1 y 

M1, mientras que las desconocidas serán : p2, P2 y Mz. 

Para evaluar el número de Mach corriente abajo Mz partimos de la 

ecuación de energla (!.23) que contiene las condiciones corriente arriba y 

las condiciones sónicas (7) 

de donde 

UI z 
2• 

CI z 
1-1 

1-1 ( 1 "'2---+ 
1+1 2 

anllo¡amente, de la ecuación de ener¡la se obtiene 

2 
c. 

2 
UI 

1-1 ( 1 •2---+ 
1+1 2 

Estas expresiones podemos asociarlas mediante la ecuación de Prandtl-Meyer 

(l.27) como sigue : 

UI U2 • Cez 

t 

( 11::)2"' (1 + 2 z 
!1-ll M1 

resolviendo para Mz 

2 
c. 

2 • l 
uz 

) ( l +-
2
-) • l 

<1-ll Mz
2 



Mzz .. 1 + C1-l) MI/ 2 

1 Mi 2
- C1-l )/ 2 

(1.29) 

Esto quiere decir que el número de Mach corriente abajo es función 

únicamente del número de Mach corriente arriba y del cociente de los calores 

especlficos del gas. La variación de Mz con Mi se muestra en la figura 

(l.6a), donde se observa que mientras la velocidad de encuentro aumenta, el 

número de Mach corriente abajo disminuye asintóticamente. Si M1 tiende a 

infinito la ecuación (1.29) implica que Mz2 tiende a C1-l)/z como limite 

asintótico. 

Ahora vamos a despejar el cociente de densidades a trav~s de la onda de 

choque. Por la ecuación (1.29) 

simplificando 

UZ 
2 

e,, 

UI UI 2 

UZ 

= ::: ( ~ + ( 1-l)M1 2 ) 

-· (1-1) MI+ 2 

C1+l) M12 UI 

y por la ecuación de continuidad 

pz -· (1+1) Ml 
PI 

(1.30) 

La forma en que este cociente se comporta en función del número de Mach se 

muestra en la figura U.6b). El cociente de densidades es monotonamente 

creciente como función de M1 y se aproxima asintótlcamente a (1+1}/(1-1) 

cuando M1 tiende a infinito. 

Finalmente el cociente de presiones se obtiene directamente a partir de 

la ecuación de Rankine-Hugoniot (1.24) y el cociente de densidades obtenido 

anteriormente en la ecuación (1.30). De estas dos ecuaciones 

1 + ((1+1)/(1-1)) (P2/P1l 
((7+1)1(7.i)J + P2/P1 

resolviendo esta ecuación obtenemos 

• (1+1) M1 

(1.31) 



El comportamiento de este resultado se estudia en la figura (l.6c), lo cual 
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Fig.(1.6) Valores para el flujo chocado 
por una onda de choque frontal; Cal el 
número de Mach; (b) la densidad; (c) la 
presión. (tomada de Currle,1974) 

nos dice que el cociente de presiones crece Ilimitadamente conforme aumenta 

el número de Mach. 

El cociente de temperaturas se obtiene de los resultados anteriores 

utilizando la ecuación del gas ideal 

Tz --· T1 

Tz -· TI 
(!>ij (el_) 
(Pi] {PzJ 

de donde se observa que para choqúes Intensos • 

(1.32) 

puesto que M1 puede ser Incluso mayor que 100, los choques fuertes se pueden 

utilizar para generar plasmas da altas temperaturas o para crear plasma a 

partir de un gas neutro al producir una temperatura Tz detr6s del choque lo 
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suficientemente alta como para ionizar el gas. 

F'inalmente la tabla 2.1 muestra los resultados m'.imericos de diferentes 

tipos de ondas de choque frontales. Los resultados se obtuvieron de un 

senclllo programa realizado por el autor. 

tabla 2.1 : CHOQUES FRONTALES HIDRODINÁMICOS 

Mi pzlp1 Pz/P1 T'l./TI Mz 

1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 
1.5 1.71 2.56 1.49 0.51 
2.0 2.28 4.75 2.08 0.37 
3.0 3.0 u.o 3.66 0.27 
4.0 3.37 19.75 5.86 0.24 
4.5 3.48 25.06 7.19 0.23 
5.0 3.57 31.0 8.68 0.22 

Esta tabla va ser muy Interesante comparala cuando en el próximo capitulo se 

discutan las ondas de choque magnetohidrodimimicas, ya que aparecen 

Importantes diferencias entre ambos tipos tipos de choques. La tabla muestra 

algunos ordenes de magnitud comenzando en el limite sónico (M1=I) donde 

todavla no se ha formado una onda de choque. Vemos que Ja velocidad de la 

onda de choque, M1, estA relacionada con la diferencia de presiones, P21P1, 

es por ello que comunmente esta diferencia se utiliza como medida para 

determinar Ja intensidad del choque. 

t 
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Uno de los descubrimientos más sorprendentes de la fisica espacial fue el 

saber que la Tierra y el sistema solar en su conjunto están sumergidos en la 

atmósfera solar. El medio interplanetario no esta vaclo, sino permeado por 

el flujo de la corona solar en expansión. Las caracterlsticas del medio 

interplanetario se discutirán en el próximo capitulo, pero lo que resalta 

aqul es que la corona es un plasma muy caliente (T11J06 K), que se expande 

radialmente del Sol a velocidades muy grandes (v11400m/sl y que acarrea 

consigo la estructura magnetica solar. Para modelar entonces el medio 

Interplanetario y sus perturbaciones, las ecuaciones hidrodinámicas se 

vuelven insuficientes ya que en muchos casos el campo magnetice y la enorme 

conductividad eiectrica del medio interplanetario juegan un papel 

predominante en la dinámica del medio. 

La magnetohldrodinámica (MHD) es una rama de la mecánica de medios 

continuos que estudia el movimiento de un fluido conductor en presencia de 

campos magnetices, esto es, el movimiento de un fluido conductor a traves de 

un campo magnetice. Al moverse un fluido conductor produce campos 

magnetices, los cuales cambian al campo magnetice inicial por el cual se 

movla. La acción del campo magnetice sobre estas corrientes crea fuerzas que 

modifican el movimiento del fluido. Se ve entonces como la dinámica del 

medio, aparte de los parámetros del fluido como velocidad, densidad, y 

presión, se ve enriquecida por la interacción de sus cargas electricas con 

el campo magnetice. 

El hecho de que un fluido pueda ser descrito mediante las ecuaciones 

magnetohldrodlnámlcas, esto es, la delimitación de las condiciones en las 

cuales es vAlido aplicarlas a un plasma, es un problema todavla abierto. 

Sobre Intervalos de temperaturas y densidades la validez de su uso puede 

justificarse razonablemente en base de que su camino libre medio es lo 

suficientemente pequel\o para que se obtenga rApidamente una distribución 

maxwelllana. Existen, sin embargo, argumentos teóricos asl como evidencias 

experimentales (el medio interplanetario por· ejemplo) que sugieren que su 

validez es considerablemenv mis ¡rande". 

• Para mayor Información sobre el problema de los plasmas sin colisiones se 
recomienda el articulo de Sagdeev y ICennel (1991) y el de Tsurutanl y Stone 
(1985). 
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2.J. a) E:'cuaclones MHD 

En el caso de un medio continuo la fuerza por unidad de volumen que ejerce 

el campo electromagnético sobre un fluido conductor es 

f "' pe E + 
1 
c J x B (2.ll 

(donde c es la velocidad de la luz en el vaclo, pe es la densidad de carga 

del fluido por cm3
, E y B son el campo eléctrico y el campo magnético 

repectivamente y J es la densidad de corriente eléctrica que pasa por el 

medio). 

Las leyes de la electrodinámica describen las relaciones entre los 

valores de los campos electromagnéticos entre un punto y su vecindad. 

V·E•.irpe 

VxE=-2...i!!. 
c at 

8E 
c (V x Bl • •• J + at 

(2.2) 

(2.3) 

(2.4) 

(2.5) 

La primera ley del electromagnetismo describe el flujo del campo eléctrico. 

La segunda ley es la de la Inducción magnética que describe cómo un cambio 

en el campo maanético B que fluye a través de una superficie cerrada induce 

un campo eléctrico E que circula sobre un lazo que encierra a la superficie. 

La tercera ley de Maxwell nos dice que las lineas de campo siempre son 

cerradas. El flujo de B a través de cualquier superficie cerrada es 

cero. Finalmente la cuarta ley de Maxwell dice que la circulación de un campo 

magnético B a través de un lazo cerrado es proporcional a la corriente 

eléctrica que pasa entre el lazo más el cambio del flujo del campo eléctrico 

a través de la superficie. 

En la aproximación MHD, la cuarta ecua~i6n de Maxwell se reduce a una 

expresl6n mis sencilla, ya que el segundo término del lado derecho de la 
t 

ecuación (2.5) generalme]lte es muy pequello, esto es, lfl/c)(8E/8tll«IVxBI 

por lo que no se le toma en cuenta y la ecuacl6n se simplifica a 

(V x 8) •• J 
e 

(2.5) 



Ei; necesaria una ecuación ~s para completar el i;fstema de ecuaciones con 

variables E , B , y J . tsta es la ley de la conducción, que en su caso 

más simple corresponde a la ley de Ohm : 

J'=crE' (2.6) 

(donde las primas denotan un sistema de referencia que se mueve junto con el 

fluido y cr = conductividad eléctrica). 

La ley de Ohm como está escrita en (2.6) solamente es válida en un 

sistema de referencia para el cual fluido se encuentre en reposo. Lo que 

significa que es necesario transformarla a nuestro sistema de referencia 

donde el fluido se está moviendo. De acuerdo con la teorla electromagnética, 

el campo electromagnético en diferentes slstemes de referencia en movimiento 

cambia de componentes conforme a las transformaciones relativistas: 

E' "' (1 - fu) 

B' • CI - ful 

donde 

u · E 
u . u U+fu(E+uxB) 

u . 8 
u . u U + fu ( 8-~) C•C 

( 
2 2) •1/2 

fu " 1 - u /c 

como la velocidad del fluido u es muy pequella comparada con la velocidad de 

la luz c. Entonces en una primera aproximación no tomamos en cuenta los 

términos de segundo grado, y las ecuaciones de transformación quedan como 

E'=E+ux8 8' = 8 (2.7) 

sustituyendo en la ley de Ohm (3.6) 

J•v(E+uxl) (2.8) 

que es la forma que va a tener la ley de Ohm desde nuestro laboratorio para 

el caso no relativista. t 

De la ecuaciones de transformación observamos que podemos hablar del 

campo magnético sin necesidad de especificar el sistema de referencia en el 

cual lo estamos midiendo, esto es, el campo magnético es Invariante a primer 

orden. Sin embargo, el campo eléctrico no es invariante a las 
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transformaciones. 

En magnetohidrodinAmica se trabaja generalmente con fluidos conductores 

para los cuales la conductividad es muy grande pese a que sus corrientes 

el~ctricas son finitas. Por ejemplo el caso del medio interplanetario que se 

encuentra totalmente ionizado, esto significa, que sus electrones estAn 

libres por lo que su conductividad el~ctrica es casi "infinita", sin 

embargo, las corrientes en el medio son finitas. Esta propiedad hace 

factibles el empleo de las ecuaciones MHO. De la ley de Ohm (2.6) como las 

corrientes son finitas se sigue que el campo el~ctrico en el medio debe ser 

muy pequefto ya que la conductividad es muy grande. Esto quiere decir que en 

un sistema de referencia movi~ndose con el fluido, el campo el~ctrico es muy 

pequefto y lo es suficientemente pequefto como para despreciarlo, esto es, E'• 
O , entonces de las transformaciones (2. 7) se sigue que: 

E+uxB-=O 

de donde 

E=-uxB (2.9) 

Esta última relación va a permitir expresar el campo el6ctrico medido desde 

nuestro sistema de referencia en t~rminos del campo magn~tico externo y de 

la velocidad del fluido. 

Con la información anterior y las ecuaciones de la mecinica de fluidos 

del capitulo J, es posible entonces escribir las ecuaciones bisicas de la 

magnetohidrodinimica : 

V·B •O (2.4) 

usando la ecuación (2. 9), la ecuación de inducción del campo magn6tlco (2.3) 

se reescribe como : 

~ • ...!...v x <u x Bl at c (2.10) 

la ecuación de la conserva¡ión de la masa se expresa de la misma forma que 

en el capitulo anterior : . • 

:~ + V•(p ul • O (2.11) 

47 



La ecuación de movimiento, que en el caso de los fluidos no conductora 

ideales se expresa como la de Euler, se "enriquece" por la fuerza ejercida 

por el campo magnHico al flujo del fluido conductor 

Du 8u l VP _.!._ J x 8 Dt =-at+ (u·V u•--¡; + ••P 

(donde nuevamente en la aproximación MHD no se toma en cuenta el t~rmino 

debido al campo el~ctrico, esto es, pe E « T j x B ). 

Sustituyendo por la ecuación de Am~re aproximada (2.Sl 

~+ (u·Vl u Bt 
VP . ---p 

+-1-!v X Bl X B ••P 
(2.12a) 

esta ecuación puede escribirse de manera que exprese mb flslcamente su 

significado utilizando algunas Identidades del cAlculo vectorial. Ya que : 

(V X Bl X B • - V(B2 
/2) + (B·V)B 

y como 

entonces 8 ( e
2 

) <V x Bl x a ª-axk - 2 a1k + B1Bk 

lo cual puede expresarse en forma matricial analo¡amente al tensor de 

esfuerzos electromagn~tico 

e1 2-...!...e2 
2 

8182 8183 

(V X B) X B . 8182 82
2
- ..!..e2 

8283 
2 

8381 8382 832-..!..e2 
2 

esta matriz muestra eolio el campo maan~tlco aporta una "elasticidad" 

adicional al fluido. Ahora el campo magn~tico "responde" a esfuerzos 

normales, al igual que la presión del fluido, con los t~rminos diagonales y 

a esfuerzos de "corte", que por definición no puede hacer un fluido Ideal, 

con los t~rminos fuera de la diagonal B1BJ. 
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Entonces finalmente escribimos la ecuación de movimiento de un fluido 

conductor en un plasma de otra forma equivalente a como la escribimos en 

(2. J2al pero donde aparecen Jos términos diagonales y Jos términos de corte: 

au (u·Vl u= -ª-[- Pcilk 
82 

+ 81Bk) (2.12b) --+ -y61k at 8Xk 

Finalmente la ecuación de energla Ja cual es análoga al caso hidrodinámico 

pero se le al\ade el término debido a la energla 'per se' del campo magnético 

Nueve ecuaciones 

au ( 1 2 -- -pu + 8t 2 
P e + 

(2.4) , 3 ecs. (2.10) 

.!C.J 8W 
(2.13) 

(2.11) , 3 ecs. (2.12) y (2.13), 

para nueve variables campo magnético B , velocidad del fluido u , presión 

del fluido P , densidad del fluido p y la energla interna del fluido e . 

2.1. b) Teorema de A!fvén 

Como lo explica F'erraro el teorema de Alfvén puede enunciarse como : "Sea un 

fluido de conductividad Infinita moviéndose a través de un campo ma¡nétlco, 

entonces el flujo que pasa a través de un lazo que se mueve con el fluido es 

constante". Alfvén expresó su Idea diciendo que las lineas de fuerza del 

campo magnético están "congeladas" siempre que se cumpla la ecuación (2.10). 

Esto quiere decir que en efecto el fluido puede fluir libremente a lo larao 

d~ las lineas magnéticas de fuerza pero cualquier movimiento orto¡onal a las 

lineas de fuerza transporta a éstas con el fluido. Matemáticamente esto es 

fácil de demostrar a partir de la ley de F'araday (2.10). 

El resultado anterior es de esperase con base en argumentos flslcos, ya 

que el campo eléctrico Inducido, mientras el fluido se mueve a lo largo de 

las lineas del campo magnético, es proporcional a la componente de la 

velocidad del medio ortogonal a las lineas del campo B (ecuación 2.9). Esto 

quiere decir que como la conductividad del Oledlo es Infinita, entonces esta 

componente de la velocidad debe ser Infinitesimal si la densidad de 

corriente eléctrica permanéce finita, como se supuso Inicialmente. 

La ecuación de movimiento (2.12) expresa el hecho de que las 

componentes del tensor de esfuerzos de Maxwell afectan la dinámica de un 

fluido conductor exactamente de la misma manera al análogo de los esfuerzos 
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materiales. Cuando la conductividad es tan grande que podemos considerar el 

campo magn~tico como congelado en el fluido, las propiedades elé.stlcas del 

campo magm!tico son comunicadas de manera muy eficiente al fluido. El 

escalar 82 
/111 es equivalente a una presión, mientras que 88/41( se 

interpreta como una tensión a lo largo de las lineas de campo. 

2.2 ONDAS MHD 

El teorema de Alfv~n asegura que las lineas del campo magn~tico se 

"congelan" en el plasma, lo que significa que aparte de sus paré.metros de 

fluido el campo magn~tico le atlade al medio una "elé.sticidad" e "inercia" 

magn~tlca. En un plasma se propagan perturbaciones al i¡ual que en los 

fluidos, pero en este caso, el campo magn~tlco amplifica la taxonomla de las 

ondas lineales. Las ondas que se propagan en un medio como ~ste se les 

conoce como ondas magnetohldrodlnám!cas. 

El procedimiento que se sigue para encontrar las perturbaciones 

lineales a trav~s de un medio que satisface las ecuaciones MHD es 

completamente ané.logo a como se hizo en el capitulo anterior para encontrar 

las perturbaciones sonoras que se propa¡an en un fluido. Suponemos una 

perturbación pequella en las variables de estado del plasma y se sustituye en 

las ecuaciones MHD para ver cómo se propaga. 

Debido a que en este caso el sistema tiene necesariamente tres 

dimensiones, dadas por el campo magn~tico, es importante escoger un sistema 

de referencia adecuado para simplificar un poco el desarrollo. Vamos a 

describir la perturbación desde un sistema de referencia que se va moviendo 

con la perturbación, que se a trav6 del plasma, a lo lar¡o del eje x con 

una velocidad C y en donde, por conveniencia, el campo ma¡n~tico Inicial Bo 

se encuentra contenido en el plano lx,y,O). 

En el medio se propaga una perturbación a velocidad C que produce 

cambios muy pequellos en los paré.metros del plasma. Desde nuestro sistema de 

referencia estos se observan como : 

t 
p • po + p' U • (C,0,0) + (U.,Uy,Uz) 

P '"'Po+ P' 8 = lo + b • (Bx,By,0) + (bx,by,bzl 

(donde el sublndlce o denota los valores no perturbados). 



Estamos considerando que el medio es homog~neo . Como nuestro sistema de 

referencia se mueve junto con la perturbación el fenómeno flsico que 

observamos es estacionario. Entonces, desde nuestro sistema de referencia, 

los cambios en las variables de estado sólo se dan en x. Esto 

matemáticamente se expresa como a1at "' O y V = caiax,0,0). 

Cuando se sustituye la perturbación del campo magn~tico a la ecuación 

(2.4) se obtiene un importante resultado : 

V·B .. ae ... o 
ax (2.13) 

lo que necesariamente implica que bx = O, lo que es lo mismo Bx1 • Bx2. 

Esta es una propiedad Importante de todas las perturbaciones en un medio MHD 

: No hay cambio en la componente del campo magn~tlco a lo largo de la 

dirección de propagación de la onda. 

De la misma forma, si sustituimos la perturbación en la ecuación de 

continuidad (2.11) y no tomamos en cuenta los t~rminos de segundo orden de 

la perturbación obtenemos : 

V•(p Ux) • ~ ( -C ::• + po ux) •O (2.14) 

Análogamente sustituyendo en la ecuación de momento (2.12) y desarrollando 

por componentes se obtienen tres ecuaciones escalares 

" - po e Bux 
+ BP 1 B 8by • o (2.15) X ax- ax + 

41' vax-

" po e 8uy 1 e. Bbv • o (2.16) y ax- + •• ax 

" - po e Buz 
+ 1 Bx 8bs •O (2.17) z 8X •• ax 

Finalmente, haciendo lo mismo con la ecuación de Inducción magn~tlca (2.4) y 

olvidandose de los t~rminos de segundo orden 

_ C 8by * By 8ux _ Bx 8uy • O 
ax 11 Bx Bx (2.18) 

_ C 8bz _ Bx Buz = O 
ax ax (2.19) 

El sistema de ecuaciones anterior relaciona los cambios a primer orden en un 
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plasma conductor. Para completar el sistema se utiliza la relación entre los 

cambios de densidad y los cambios de presión que se utilizó en el capitulo 

anterior (donde co es la misma constante de proporcionalidad de la ecuación 

(1.12)). 

P'= 1~ p' = co2 
p' po 

(2.20) 

Ahora si, el sistema está. completo y podemos resolver el siguiente sistema 

de ecuaciones para comenzar la taxonomia ondulatoria MHO. 

2.2. a) Ondas !ntermed!as I ondas de AlfvM 

Solamente en dos ecuaciones aparecen cambios a lo largo del eje z . 

_ po C auz + _!_ Bx abz ,. O ax 41f ax (2.17) 

_ C 8bz _ Bx auz • O 
ax ax 

(2.19) 

como estas ecuaciones solamente contienen dos variables (cambios en la 

componente z de la velocidad y en la componente z del campo magn~tlco (donde 

originalmente no habla ni velocidad ni campoll entonces el sistema puede 

resolverse directamente. A las ondas dadas por estas ecuaciones se le conoce 

como ondas Intermedias u ondas de Alfv~. Vamos a resolver el sistema para 

conocer la velocidad de propagación de las onda de Alfv~n y discutir 

brevemente sus caracterlsticas flsicas. 

Despejando de la ecuación (2.19) obtenemos una expresión que nos va a 

permitir despejar e 

sustituyendo en la ecuación (2.11) se encuentra directamente que 

2 
C1

2 = ~ 
4W p 

• 
C2.2lal 

(C1 • velocidad de propagación de las ondas Intermedias). 

La velocidad de propagac;lón de las ondas intermedias sólo depende de la 

magnitud de la componente del campo magn~t!co en la dirección de propagación 

de la onda y de la densidad del plasma. 



Los cambios en los parámetros del plasma se pueden observar 

sustituyendo la relación (2.21a) en la ecuación (2.19). Vemos cómo se 

relacionan los cambios en la velocidad con los cambios en el campo magnético 

auz 
ax (2.2lb) 

Donde los dos tipos de soluciones diferentes dadas por los signos significan 

simplemente si la dirección de propagación de la onda es paralela o 

antlparalela a la dirección del campo. 

En las ondas de Alfvén el cambio en el campo magnético es ortogonal a 

su dirección original, no hay cambio en la magnitud del campo magnétLco sino 

sólo en dirección. Por otro lado, tampoco existen cambios en las propiedades 

termodinámicas a través de tal onda. Los Onlcos cambios que aparecen en una 

onda de Alfvén son en la velocidad, y en la dirección del campo magnético. 

Las ondas de Alfvén son ondas transversales del mismo tipo que las ondas que 

,. 
k -

Flg.(2,.1) Tres ondas bi!.slcas en un fluido hldromagnético compresible. Arriba, 
una onda acOstlca longitudinal. En medio una onda magnetoacOstlca. Abajo una 
!onda de Alfvén. [tomado de Burlaira.19711. _ J 

se propagan en una cuerda vibrante, como se muestran en la figura (2.ll en 
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la parte inferior. 

Frecuentemente se da una expliaci6n flsica de las ondas de Alfvén u 

ondas interdmedias en términos de una cuerda vibrante, ya que la onda es 

lineal y puramente transversal. En una cuerda, la velocidad de propagación 

de la ondas esta dada por la ralz cuadrada de la tensión sobre la densidad 

(co2
• To/po). La analogla en el medio MHD es debido al campo magnético. En 

el capitulo 1 se mencionó que en un fluido solamente se pueden propagar 

ondas longitudinales ya que por definición el fluido no tiene esfuerzos de 

corte. Sin embargo, en éste caso el hecho de que las lineas del campo 

magnético estén congeladas en el fluido conductor modifica la "elasticidad" 

del medio, ahora no solo el medio responde a cambios de presión sino que el 

campo magnético tiene una "tensión" a lo largo de sus lineas de campo 

congeladas. Como la tensión a lo lar¡o de la dirección de propa¡ación esta 

dada por Bx2
141l , comprobamos que esta descripción es completamente 

consistente con el resultado dado por la ecuación (2.2la). Sin embar¡o, 

mientras que la cuerda puede vibrar en cualquier dirección ortogonal a la 

dirección de propagación de la onda (de la cuerda), las ondas de Alfvén 

corresponden a cambios en el campo magnético únicamente en una dirección (z 

en este caso). Entonces, en el caso de la cuerda ordinaria vibrando en 

realidad tenemos dos modos Independientes los cuales tienen la misma 

velocidad de propagación. En el plasma, solamente un modo corresponde a los 

cambios ortogonales del campo maanético que es propaga a la velocidad de 

Alfvén. Las ondas en donde cambia la componente y-éslma del campo magnético 

también existen pero dan lugar a esfuerzos lon¡itudinales, y como resultado 

su velocidad de propa¡ación se modifica. 

2.2. b) Ondas rápidas y lenw 

En este Inciso manipulando ahora las otras ecuaciones que Involucran cambios 

tanto en las componentes x como en las componentes y, vamos a obtener dos 

tipos de ondas las cuales se propa¡an a velcicldades diferentes, pero tienen 

caracterlstlcas. flsicas simlllres : 

" ( ap• ) V•(p Ux) "x -CBx + po UX =O (2.14) 

~: Bux BP 1 B Bby ., O 
- po e ax- • ax • •• Y ax- (2.15) 



" X 

" x: 

po C auy 
ax 

+ ..!.... Bx aby = O 
•ir ax 

- C aby + By~ - Bx ~ • O 
ax ax ax 

P'= 1~ p' = co2 
p' po 

(2.16) 

(2.18) 

(2.20) 

En principio vamos a despejar la velocidad de propagación C de ~stas ondas. 

Multiplicando la ecuación (2.14) por C y sustituyendo en ecuación (2.15) se 

obtiene : 

c2.2E._ • ~ • .!!'._, aey 
ax ax •• ax 

utilizando la ecuación (2.20) y dividiendo entre ap1ax o_btenemos una 

expresión cuadrá.tlca conveniente : 

c2. 

Kta es una relación importante que vamos a utllizar para conocer e, sin 

embar¡o, es necesaria otra relación que se obtiene aná.lo¡amente usando las 

relaciones (2.16) y (2.18) 

(donde C1 es la misma definida por la ecuación (2.21a)). 

Usando los dos resultados anteriores se obtiene una ecuación cuadrética para 

la velocidad de propa¡ación C de la onda 

(2.22) 

Procediendo de una manera aná.loga, esto es, manipulando de forma conveniente 

las ecuaciones es posi~e encontrar otra relación cuadrá.tlca para la 

Velocidad de propagación· C 

(2.23) 
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z Bo 2 

en donde CA = 
411 

P • velocidad de Alfven 

Las ecuaciones (2.22) y (2.23) son dos sistemas cuadráticos para la 

velocidad de propagación de la onda C, del que resultan dos magnitudes de 

velocidades diferentes y a cada magnitud le corresponden dos soluciones 

(misma onda pero direcciones opuestas de propagación). 

Como el lado derecho de las igualdades anteriores (2.21) y (2.22) es 

positivo entonces los elementos del lado izquierdo deberán tener el mismo 

signo, 6 ambas positivas 6 ambas negativas. Esto implica que del sistema de 

ecuaciones anterior se obtengan dos resultados distintos para la velocidad 

de propagación de la onas C. 

De (2.22) se obtiene dos soluciones a la velocidad que significan dos 

tipos de ondas distintos : 

U ondas lentas 

CL
2

S el 

esto es, las ondas lentas son son llamadas asl porque son más lentas que las 

ondas intermedias y miis lentas que las ondas sonoras 

11) ondas rápidas 

Antes de discutir el significado flslco de ambas soluciones, examinemos 

ahora Jos cambios en las propiedades del flujo que ocurren a traves de estas 

ondas. En estos modos, al contrario de las ondas de Alfven, no hay cambios a 

lo largo de la direci6n z 

~-~-o Bx Bx 

Para estos modos el campo magnetice permanece en el plano formado 

originalmente por el c~ magnetice y la dlrecci6n de proPaaaci6n de la 

onda. Para las ondas riipldas y lentas existen en general cambios en ambas 

componentes de la velocidad ux y uy Por lo que estas ondas son 

parcialmente transversales y parcialmente longitudinales. 

Las ondas rápidas tienen una velocidad de propagación mayor que la 

se. 

1 ~ 
1 



propagación ordinaria del sonido, esto se sigue de que en esta onda los 

cambios en el campo magnetico 8by/8x tienen el mismo signo que los cambios 

en la densidad. En cambio, para una onda lenta los cambios son en sentidos 

opuestos. Debido a que la presión magnMica y la presión hidrostática actúan 

simuitaneamente y en el mismo sentido, la velocidad de una onda rápida es 

mayor que la del sonido; sin embargo, la velocidad de una onda lenta es 

menor a la del sonido ya que que la presión magnética y la del gas actúan en 

sentidos opuestos contrarrestandose. En la figura (2. ll se muestran 

cualitativamente ondas MHD propagAndose a traves de un plasma; los dibujos 

de arriba ejemplifican una onda MHD compresiva que se propaga en dos 

direcciones distintas con respecto al campo magnetico; la perturbación de 

abajo es una onda de Alfven ó intermedia de la cual se hizo mención 

anteriormente. 

y 

z 

y 

z 

-===-~..._~.~~..!-~~-x 
1 

: FHt compression 
1 
:-1ntermedi1te 

~~~~--~~~~~~x 
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Fig.( :.á Tr-;;s ond~) MHó se propagan lo largo del eje x.'blas proyecciones del 
¡las lineas del campo magnetico sobre el plano (xyl y (xz) en un tiempo t' se 
muestran en el caso 'Cuando la onda rápida al igual que la lenta son · 
compresivas. Los cambios en el campo magnético y la velocidad se ilustran en 
'el diagrama vectorial. lncialmente el campo magnético se encuentra en el ! 
;plano (xy). Puede observarse como los tres cambios en la velocidad son : 
imutuamente orto110nales. (tomada. <le..Kwikel,19661.. ____ ' 

La figura (2.2) ejemplifica los tres tipos de ondas MHD. Se produce una 



perturbación que excita los tres tipos de onda slmultlneamente. La figura 

muestra cómo comienzan a separarse en el diagrama x - t . Después se 

muestran las proyecciones de las lineas de campo magnético sobre los planos 

x-y y x-z en un tiempo t' en un caso donde ambas ondas rápida y lenta son 

compresivas. La dirección de los cambios en velocidad y de campo magnético a 

través de las tres ondas se ilustran en el diagrama vectorial. El campo 

magnético inicial Bo y los cambios producidos en la velocidad .5u1 y .Sur 

están en el plano x-y. 

Particularmente importantes para el estudio de los choques transitorios 

en el medio interplanetario son las ondas rápidas, ya que los choques 

formados por éstas son los que se observan con mayor frecuencia en el viento 

solar. Las ondas rápidas son parcialmente longitudinales y parcialmente 

transversales, podemos analizar sus aspectos longitudinales y transversales 

por separado. Los aspectos longitudinales se encuentran puramente en la 

ecuación de momento (2.15) 

aux B ( 1 2) -poC-8--+-8 P+ By"'º 
R X X llr 

(2.15) 

Utilizando la ecuación de continuidad (2.14) es fácil mostrar que 

C2 • Co2 + 1 
R H 

2 = Co + _2... l!f!L) 
H l!P (Z.16) 

(donde '5 denota cambio) 

de este resultado, como se habla comentado anteriormente, se observa que la 

velocidad de propagación de las ondas rápidas y lentas resulta tanto de los 

cambios de presión del gas como de la presión magnética divididos entre los 

cambios de densidad. 

De la misma forma los aspectos trasversales se obtienen de la ecuación 

de momento de la componente 9 (Z.16) y de la ecuación (2.18) se obtiene una 

relación análoga al resultado anterior pero en términos de los cambios 

transversales 

Como puede observarse si no hay cambios en la densidad (.Sp•O) entonces la 

velocidad de propagación se aproxima a la velocidad de las ondas 
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intermedias. Esta expresión muestra cómo, si 6p y 6By tienen el mismo 

signo, entonces la velocidad de propagación C es mayor a aquella que se 

tiene cuando los cambios f>p y 6By tienen signos opuestos, el primer caso 

corresponde a la ondas rápidas mientras que el segundo corresponde a las 

ondas lentas. 

~.2 1 ¡;;;=¡ 10 1 

-10 -10 1.0 

-10 1.0 

-1.0 

Flg.(1..3) Diagramas de Frledrichs. Grá.fica en coordenadas polares que muestra· 
,la dependencia de las tres ondas MHD con el · ingulo entre la dirección de 
,propagación y el campo magn~tlco, para varios valores de la razón entre la, 
:velocidad del sonido y la vel?.Il1ad de Alfv~n . Las velocidades se han 
:normalizado con r"~""r.tn a 1 2+ 111 .(tomada de Kunkel,1966) 

Por otro lado la tl'lgura (2.3) muestra los famosos diagramas de 

Frledrichs, que permiten ·analizar brevemente los valores limites cuando co:t 

CA y co« CA , que corresponden a los casos en donde la presión del gas es 

mucho mayor y mucho menor que la presión magn~tica respectivamente. Cuando 

co:t CA , la velocidad de propagación de la onda rápida se aproxima a la 



velocidad del sonido. Lo cual concuerda con lo que uno esperarla, ya que el 

campo magnético en este caso no debe alterar sensiblemente la velocidad del 

sonido. En el mismo limite, la onda lenta tendrá una velocidad de 

propagación muy pequef\a comparada con co y su velocidad de propagación se 

aproximará a C1 . En otras palabras conforme el cociente entre la presión 

del gas y la presión magnética se incrementa, entonces la rapidez de la onda 

lenta y la de Alfvén tienden al mismo valor. En el limite contrario coc CA, 

la rapidez de la onda riipida se aproxima a CA. 

Concluyendo nuestro análisis de las ondas lineales MHD podemos decir : 

a l Existen tres tipos distintos de modos de propagación, los cuales 

pueden clasificarse convenientemente según la magnitud de su velocidad de 

propagación como rápidas, intermedias y lentas. Los cambios en la velocidad 

del fluido a través de las tres ondas son mutuamente ortogonales. 

b l Para las ondas rápidas asl como las lentas, tanto la velocidad como 

el campo magnético permanecen en el plano definido por la dirección del 

campo magnetice inicial antes de la onda y por la dirección de propagación 

de la onda. Por otro lado, para las ondas intermedias u ondas de Alfvén los 

cambios producidos tanto en la velocidad como en el campo magnetice son 

puramente en la dirección prependicular a este plano. 

e l Para el modo rlpido, la presión magnética se incrementa cuando la 

densidad se Incrementa. Para el caso de la ondas lentas, un Incremento en la 

presión magnética corresponde a un decremento de densidad. A traves de una 

onda Intermedia ni la presión magnética ni la densidad cambian. 

3.2. e) Observaclones de ondas MHD en el medlo lnterplanetarlo 

Este inciso tiene como objetivo mostrar algunas de las primeras 

observaciones de ondas MHD en el medio Interplanetario. En las secciones 

anteriores hemos desarro¡lo la teorla y ahora se trata de unir ésta a las 

observaciones del medio. h1terplanetario. 

(Q Ondas de Alfvén: 

Uno de los mayores logros del estudio del medio interplanetario en sus 



comienzos fue mostrar que la teorla MHD era aplicable a un plasma tan tenue. 

Desde luego que los procesos fluidos abarcan tan solo un área de estudio de 

la gran cantidad de fenómenos que ocurren ahl y teniendo en cuenta que la 

aplicación de la teorla MHD es limitada. 

Unti y Neugebauer (1968) fueron de los primeros en informar sobre 

observaciones de ondas de Alfvén en el medio interplanetario usando los 

datos del plasma y del campo magn~tico obtenidos por el Mariner 2. Uno de 

sus resultados se muestra en la figura (2.4a). tsta muestra un campo 

magn~tlco B (a partir de 19 valores promedio observados) en un sistema 

12 

>-.. 10¡ 

o 8 
..J 
w 
¡:¿: 2 

~ 
o 

>- -2 
w z ¿ <.:> 
e;[ 

::? o 
-2 B 4'00 

\ _x V 
"'V 360 R 

R km/sec 

: 
1 

o 50 100 150 200320 

TIM!!_~6~!_S~.f_l!~ITS 
fig.(-&.4a) Observaciones de una onda de Alfvén. Esta muestra una forma de 
Jonda casi periódica con una fuerte correlación entre la componente radial 
,(con respecto al Sol) de Ja velocidad VR y la componente radial del campo 
'magnético Bx. [tomado de Burlaga,1971). _ 

coordenado para el cual el campo promedio se encontraba a lo largo del eje z 

y las fluctuaciones mlnimas fueron en el plano xy • La velocidad del plasma 

tambien se muestra. Se puede observar una onda planamente polarizada casi 

senoidal con aB fuertemente correlacionado éon V y aa ortogoanal a 8 . 

Usando las mediciones de 8 y de n (densidad) para obtener av 
encontraron una correlación con las perturbaciones de la velocidad medidas 

(figura 2.3b) , lo cual sugiere que (2.2lb) se satisface. Sin embargo las 

mediciones en la densidad, medidas suponiendo que la velocidad de flujo del 

viento solar es radial, muestran un problema, ya que no satlfacen la 



condición de que en una onda de Alfv~n la densidad es constante (n=ctel (de 

hecho la densidad esté altamente correlacionada con V (figura 2.4bl pero 

esto problablemente es un efecto del instrumento) [Burlaga,1971). 
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Flg.(2..4bl Onda de Alfv~n. La veloCiciacr 'óbservada y la velocidad deducida et-¡ 
partir de los datos de B (fig .Ja) asumiendo que hay una onda de 
Alfv~nmuestran una buena correlación. La densidad corregida es constante , ' 
como_se reauiere en una ondue...Altv.6n...l19mil!l.~urlua.19711 _¡ 

La figura (2.Sl muestra otros datos de plasma y campo magn~tlco 

Interplanetarios obtenidos durante 24 horas por el sat~llte Marlner S . Las 

mediciones representan promedios de S minutos de las tres componentes de la 

velocidad del plasma y del campo magn~tlco en un sistema cartesiano de. 

coordenadas, con la coordenada R apuntando hacia afuera del Sol, la 

coordenada T es ortogonal a R y paralela al plano de la ecllptica, y la 

coordenada N es ortogonal al plano de la ecllptica. La maanltud del campo 

magn6tlco ,., y la densidad de protones n se muestran en la parte baja de 

la figura. Este ¡riflco rtvela cómo las variaciones de cada componente del 

campo magn~tlco estén · altamente correlacionadas con las variaciones en la 

misma componente de la velocidad . Belcher y Davls (1971) Identificaron 

estas variaciones como ondas de Alfv~n aperiódicas, donde la clave para 6sta 

relación es la ecuación (2.21b) que Indica que en una onda de Alv~n los 



cambios de velocidad y del campo magn~tico en la misma dirección espacial 

son proporcionales. Las variaciones en la figura (2.5) no muestran 

únicamente que c5u y c5B sean proporcionales sino que la constante de 

proporcionalidad dada por la ecuación (2.21b) coincide con el valor medido 

dentro de la Incertidumbre experimental. Este fenómeno se ha encontrado que 

es común en las observaciones del sat~lite Mariner 5. Las perturbaciones del 

campo magnético b muestran una fuerte tendencia estadlstica a ser 
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FJa.'f l.5J Promedl0s de dñéo mlnul~': ~11u· componentes- del cami>o ~áinlttc:O.­
de la velocidad del plasma, de la magnitud del campo ma¡n~tico y de Ja , 
.densidad de oroton!!_s observad_~LJ!.OLeJ._l\~ariner 5.(tomada de Hundhausen,19721 . l 

transversales al campo megn~tlco promedio, como uno espera para las ondas de 

Alfv~n. los perl6dos de las variaciones observadas varlan desde 114h , hasta 

el limite de resolución temporal del aparato, ;rJOmln esto Implica 

Jon¡ltudes de onda que van desde 5xJ06km (0.03 UA) a más pequenas 

(Hunhausen, 1972). 

b) Ondas rápidas: 

Cuando se tiene una onda rápida propqandose. en dirección normal al campo 

magn~tico, se le llama onda magnetoacúst!ca por su análo¡o obvio que tiene 

con las ondas sonoras. ,1 Burlaga IJ968) presentó evidencias de ondas 

magnetoacústlcas a partir de las observaciones de los magnetómetros del 

Pioneer 6. [i;tas se muestran en la figura (2.6) donde se pueden ver 

oscilaciones en la magnitud del campo magn1Mlco B pero no en su dirección 

B/B , como uno espera en una onda rápida,propagándose normalmente con 



respecto al campo magnMico. La densidad del plasma esté en la parte 

Intermedia de la gr6fica pero se puede observar que la precisión de las 

mediciones no es la adecuada para medir las pequellas oscilaciones que uno 

esperarla ya que tanto la densidad como la temperatura deberlan oscilar en 

fase con B . Las mediciones en la temperatura sugieren un m6ximo cuando se 

da un miximo de compresión pero sin embargo la resolución no permite 

asegurarlo con certeza. Debe uno notar que en mediciones de plasma como ~sta 

serla necesario al menos una precisión en el espectro de al menos 2 datos 

por minuto, ya que t.nln•llB/BaO.l; la densidad serla necesario medirla con 

una incertidumbre apreciablemente menor de un 107.. [Burlaga, 1971) 
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Fig.(2..61 Observaciones de una onda de·-. ··compresión que 
probablemente es una onda rApida propagandose ortogonalmente a la 
dirección del camw [toma.da de Burla¡a,1911L ... - . ----. 

Finalmente la figura (2. 7) muestra otro registro de una onda r6pida 

propagindose a trav~s del medio interplanetario. Donde se observan cambios 

periódicos tanto de la magnitud como de la dirección del campo magn~tlco, a 

la vez que los cambios ~ densidad (de presión) tienen el mismo signo que 

los cambios de Intensidad en el campo magn~tlco, lo cual es la 

caracterlstica que distingue a las ondas ripidas de las ondas lentas. 
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2.3 DISCONTINUIDADES EN F'WJOS MAGNETOHIDRODINÁMICOS 

Al Igual que en el capitulo I, cuando para estudiar el flujo del fluido a 

trav~s de la onda de choque se Invocaron los principios de conservación del 

flujo, en el caso MHD se hace lo mismo. Esto es, para saber lo que está y no 

está 'permitido cuando se propaga una discontinuidad a trav~s de un medio 

conductor, se utilizan los principios flslcos mis poderosos, en. este caso 

las leyes de conservación que emanen de aplicar las ecuaciones MHD al plano 

de discontinuidad. 

Como en el caso hidrodinámico los flujos de masa, momento y energla 

deben ser continuos a su paso por la discontinuidad, esto es, toda la masa, 

el momento y la energla ~e entran por un lado deben ser Iguales a la masa, 

el momento y la energla ·que salen por el otro. 

(2.16) 

esta ecuación representa la conservación del flujo de masa, donde Un denota 



la componente normal de la velocidad al plano de la discontinuidad y los 

paréntesis cuadrados significan la diferencia entre el flujo de un lado y el 

del otro. 

En el caso de la ecuación de momento (2.12), fijándose en sus 

componentes, es Ucil notar que puede expresarse en términos de una 

componente normal a la discontinuidad y una tangencial a ésta. 

[ P + p un2 
+ (Bt2- Bn2

l/1w ] • O 

[ p Un Ut - Bn Bt/•11 ] = O 

(2.17) 

(2.18) 

y el flujo de energla donde la componente debida al campo magnético esta 

dada por el vector de Pointing en términos de la aproximación MHD. 

[ p un (11z u2+ w) 
Bz 

+ un-­•• - Bn--- •O u·B ] 
•• (2.19) 

El sublndice t denota la componente tangencial a la superficie, la cual 

puede tener cualquier dirección sobre el plano de la superficie de la 

discontinuidad y por eso se denota como un vector. 

De la ecuación (2.4) es Inmediato, como en el caso de una 

perturbación propagindose a lo largo del eje x del inciso anterior (ecuación 

2.13). 

(2.20) 

y por otro lado, como estamos ubicados en el sistema de referencia del plano 

discontinuo, entonces el sistema es estacionarlo, de (2.3) y (2.9) se 

obtiene que 

(enut - BtunJ•o (2.21) 

Usando la ecuación de continuidad (2.16) y 
0

la de Bn (2.20) es conveniente 

escribir estas .ecuaciones ct>mo 

(2.17) 

i [ Ul J (2.18) 

·"" 



[ Bt•ut] (2.19) 

(2.21a) 

(2.21b) 

(donde ¡ denota el flujo de masa a trav~s del plano, esto es ¡ • p Un ) • 

Estas ecuaciones, junto con las ecuaciones (2.16) y (2.20) forman el sistema 

fundamental de ecuaciones MHD. Discutiremos a continuación tres casos de 

discontinuidades MHD de particular lnter~s para la tesis. 

2.3. al Discontinuidad de contacto 

En este caso no hay flujo de masa e¡ • O) a trav~s de la discontinuidad, el 

fluido se mueve paralelamente a la superficie de discontinuidad. Sin embar¡o 

Bn110, esto es, hay conexión ma¡n~tlca entre ambos lados. De analizar las 

ecuaciones anteriores bajo estas dos suposiciones, se obtiene que en este 

caso la velocidad (ec. 2.22), la presión y el campo ma¡n~tlco (ec. 2.17) 

deben ser continuos. Sin embargo, la densidad (ec. 2.17) (y por lo tanto la 

temperatura, la entropla, etc. 1 pueden tener cualquier discontinuidad. Esto 

es, por una discontinuidad de contacto se entiende simplemente la frontera 

entre dos plasmas con diferentes densidades y temperaturas, pero unidos por 

un campo magn~tico. Esta discontinuidad es de particualr inter6 pues esti 

relacionada con al¡unos modelos de propa¡ación de perturbaciones en· ~l medio 

Interplanetario, como veremos en el próximo capitulo. La discontinuidad de 

contacto se expresa como : 

2.3. b) Discontinuidad tangencial 



En este caso no hay flujo de masa ni tampoco conexión magn~tica, esto es 

i = o y Bn = O . Entonces, tres de las ecuaciones se satisfacen 

id~nticamente (ecs. 2.18, 2.19, 2.22) que es completamente análogo a lo que 

se da en Ja dinámica de fluidos ordinarios. En esta discontinuidad la 

velocidad y el campo magn~tico son tangenciales y pueden tener cualquier 

discontinuidad tanto en magnitud como en dirección. Las discontinuidad en 

densidad puede tener cualquier valor, pero la densidad de presión debe 

relacionarse con Bt mediante Ja ecuación (2.17), de modo que 

Las discontinuidades de las otras cantidades termodinámicas (entropla, 

temperatura, etc.) están relacionadas con p y P por la ecuación de 

estado. Resumiendo, la discontinuidad tangencial podemos expresarla como : 

Bn •O 

Burlaga (1968) Informó sobre algunas observaciones posibles de 

discontinuidades tangenciales en el medio interplanetario. La figura (2.8) 

muestra una re1ión con al menos tres discotinuidades las cuales fueron 

observadas por la nave espacial Ploneer 6 Las superficies de 

discontinuidad se movlan al pasar por Ja nave espacial prácticamente en 

forma radial, alejándose del Sol con una velocidad 111400km/s . Aparecen 

decrementos abruptos en la magnitud de la Intensidad del campo magn~tico con 

Incrementos slmultaneos en la densidad 'de protones.[Burla¡a,1971) 

Z.3. e) Onda de choque 

Finalmente, una discontinuidad de Importancia para esta tesis es la onda de 

choque que se dlscutirá.'detalladamente en el próximo Inciso. Sin embar10 

podemos adelantar algunos resultados, los cuales son evidentes de la 

superficie ( ¡ " 0) pero Ja densidad no es continua ( [p)"O ) . La 

com~nente normal del campo magn~tico puede ser cero o no y cuando ª""º• de 

las ecuaciones (2.18) y (2.22) vemos que Jos vectores (8t2 - Bu) y 



(Bt2/p2 - Bu/pJ) son paralelos al mismo vector (ut2 - uul y por lo 

tanto entre ellos. Entonces se sigue que Bu 
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y Bt2 son paralelos, esto 
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flg.eLBJ Observaciones de tres discontinuidades tangenciales. Las 
:discontinuidades están indicad€" por las llneas punteadas. El hecho de que . 
IBI y n (densidad) sean proporcionales indica que la presión es constante y. 
no cambia_.através de las .discontinuidades. !tomada de Hunhausen,1972) 

es, los vectores B1 y B2 y la normal de la superficie son coplanares, a 

diferencia de los que pasa en general en las discontinuidades tangenciales. 

Este resultado también se obtiene si Bn=O 

la ec. (2.2Jal se sigue que 

t 
Bu Bt2 
PI p2 

en este caso directamente de 

Este es un resultado importante y es conocido como el teorema de la 

coplanaridad. Veremos en el próximo capitulo cómo se utiliza para inferir la 

,1 



dirección del frente de choque a partir de las mediciones de los satelites 

de las ondas de choque interplanetarias. 

2.4 ONDAS DE: CHOQUE: MAGNETOHIDRODINÁMICAS 

En el capitulo 1 se vió cómo en los flujos supersónicos tienden a aparecer 

planos a traves de los cuales ocurren cambios significativos en las 

condiciones del fluido, los cuales se producen en forma prá.cticamente 

discontinua. Estas discontinuidades se llaman ondas de choque. El estudio de 

las ondas de choque se ve grandemente facilitado por dos propiedades 

importantes las propiedades a traves de la onda de choque son 

independientes de la estructura detallada de la onda, ya que las leyes de 

conservación proporcionan relaciones algebraicas en termines de las 

condiciones corriente arriba y corriente abajo del flujo a traves del choque 

y, esto es, las ecuaciones de Rankine-Hugoniot, por otro lado, las ondas de 

choque son muy delgadas comparadas con las dimensiones tlplcas del fluido y 

pueden entonces ser tratadas como planos a traves de los cuales las 

propiedades del fluido cambian discontinuamente. 

En realidad, la teorla de las ondas de choque no es sino una extensión 

del análisis de la propagación de las perturbaciones lineales en el medio, 

es por ello que tanto en el capitulo 1 como en este, se comenzó derivando 

las propiedades de las ondas lineales. Sin embargo es importante resaltar 

que el caso magnetohidrodinámico es considerablemente m6s complejo que el 

caso ordinario gasdinámico. La presencia del campo magnetlco en el plasma 

define una dirección privilegiada dentro de este, entonces la velocidad de 

propagación de la onda, asl como los cambios que produce, dependerán de su 

dirección relativa al campo magnetice. De hecho, como vimos, Ja presencia 

del campo magnetice permite la existencia de · tres tipos distintos de ondas 

de amplitud pequella, a diferencia del caso donde no existe campo magnetico y 

se tiene un único modo que se propa¡a a la velocidad del sonido. 

Para determinar las caracterlsticas del' choque se procede de manera 

análoga. Se escoge un slatema de referencia movlendose a Ja velocidad del 

choque y se "dibujan" ·dos planos paralelos al frente del choque, uno 

adelante de este y otro atrás. Como en un flujo estacionario no puede 

existir una tasa neta de acumulacl6n de masa, de momento, ni de energla o de 

campo magnetlco, entonces las relaciones entre estos dos planos determinan 



las relaciones de salto que se vieron en el Inciso (2.3). 

(2.16) 

(2.17) 

i [ Ut ] (2.28) 

[ 
.2 2 2 Bt 

2
] Bn i W + 1/2 # /p + 1/2 Ut + •wp = 41f [ Bt·Ut ] (2.19) 

(2.20) 

(2.2la) 

(2.2lb) 

Este conjunto de ecuaciones son suficientes para determinar, si todas las 

condiciones de un lado del plano son conocidas, las condiciones al otro lado 

del choque. Esto quiere decir que conociendo la velocidad del choque asl 

como las condiciones termodlnAmlcas y magn~tlcas del flujo antes del paso 

del choque es posible conocer entonces cómo el choque transforma al fluido. 

La solución de estas ecuaciones es un proceso complicado•. En la 

discusión que sigue vamos a describir algunos resultados generales de las 

condiciones de salto en las ondas de choque MHD, con el objetivo de entender 

cualitativamente como Influyen los difentes parAmetros en el comportamiento 

de los choques MHD. 

AnAlogamente al caso hldrodimimlco, las Óndas de choque MHD son siempre 

compresivas. En el caso MHD, las soluciones a estas ecuaciones son de dos 

• 'l'tJ!Ul el b!doti. ~ en ta ded4.1cci6n de l.® e.cuacione.<I de 
'l<U'llWl.e-HUQOllU MHD puede C004ld.talt ta ~de 'l. '1'~ (ueri. ~la) 
dand.e oe ~ t.atnAlM una W.uci6n analltica ap!l.Olti.mada ¡¡ otlu2 ~ 
de eoÚUI eaiac.l.on.e6. 



tipos : choques rápidos y choques lentos. De la misma forma que en los 

choques hidrodinámicos existe el limite sonoro, en este caso el limite 

respectivo para los choques rápidos y lentos son las ondas rápidas y las 

ondas lentas de la sección (2.2). 

Los cambios producidos por las ondas de choque en el campo magn6tico 

son cualitativamente los mismos que se producen en las ondas compresivas de 

amplitud pequella tanto rápidas como lentas. La componente tangencial del 

campo magn6tico se incrementa a trav6s del choque rápido pero disminuye en 

el choque lento. Y como se mencionó en Ja sección (2.Jl el campo magn6tico 

que sigue al choque se encuentra siempre en el plano definido por Ja 

dirección de propagación del choque y el campo magn6tlco inicial (teorema de 

Ja coplanaridad}. 

Ya que en las ondas intermedias no se producen cambios en la entropla 

del medio y 6stas no se empinan para formar discontinuidades, entonces no es 

conveniente referirse a las ondas Intermedias como ondas de choques, pese a 

que en ocasiones se propagan como perturbación cuasi-discontinua que rota al 

campo magn6tico a trav6s del plano de Ja onda, a este tipo se Je llama 

discontinuidades rotacionales las cuales sin embargo no vamos a discutir en 

Ja tesis. Entonces si escogemos nuestro sistema de referencia de Ja misma 

forma adecuada como en las secciones anteriores y excluimos a este tipo de 

perturbación como un choque MHD, la componente Bz del campo magn6tlco antes 

y despu6s del paso de una onda de choque siempre será cero, puesto que tanto 

las ondas rápidas como las lentas no alteran nunca esta componente. 

2.4. •) Ecuactones de Ranlttne-Hugontot MHD 

Las condiciones al frente del choque pueden escribirse con cuatro parámetros 

unidimensionales; 6stos son : fj • co/CA , M11 y MA1 , 01 , y 7 . Donde 

co/CA es el cociente entre la presión del gas y Ja presión magn~tlca; M11 es 

el número de Mach sónico y MAi es el número de Mach alfv~nlco Jos cuales 

manifiestan la intensidad del choque al Igual que en el capitulo 1 ; 01 • 

tan -1
(By1/Bx) es el 6ngijo entre Ja dirección de propagación del choque 

con respecto al campo inagn6tico Inicial (recordando que al Igual que en la 

sección (2.2) se escoje un sistema de refencla tal que la perturbación se 

propaga a Jo largo de la dirección x ; y el campo magn~tlco Inicial está 

comprendido en el plano (x,y,O} }; y finalmente 7 es el cociente de los 



calores especlficos del fluido. Al trabajar con las relaciones de salto 

anteriores y con un poco de paciencia se obtienen las ecuaciones de Rankine 

Hugoniot-MHD 

P2 
p¡= 

2 1-MA 1 2 2 
tan 02 = l-Mu(p z /pi) (pz/p1) tan 01 

tan202 ----
tan201 

pz \ l+tan~1 )-( l+ta~02) 1 + f3 1- ttan92 
p1 an01 

(2.22) 

(2.23) 

(2.24) 

Este sistema solamente se resuelve numéricamente o mediante aproximaciones, 

es por ello que una descripción completa de las relaciones de choque de 

~tos parámetros requiere un gran número de gráficas. Tomaremos el caso de 

un gas ideal donde r=S/3 y estudiaremos algunas gráficas de valores 

seleccionados de otros parámetros para visualizar cualitativamente su 

comportamiento. 

En principio, cuando una onda de choque se propaga en direcciOn 

paralela a la dirección del campo (0 = 0°) (dibujo superior de la figura 

(2.lll uno esperarla que su comportamiento fuera análogo a un choque 

ordinario (un choque hidrodinámico), ya que en este caso el campo magnético 

no esté ejerciendo fuerza sobre el movimiento del fluido. Sin embargo, esto 

no es necesariamente cierto. Si el campo magnético es lo suficientemente 

intenso, puede aparecer una componente nueva del campo magnético tangencial 

al plano del choque en el flujo chocado. Tales choques se llaman choques 

switch-on, esto es, surge una componente tangencial del campo que antes no 

existla. Esta caracterlstica corresponde a los choques rápidos, pues 

corresponde a un aumento en el campo magnético. Por otro lado también existe 

el choque conocido como(swlth-off", en donde la componente tangencial del 

campo antes del choque es finita y después del choque la componente 

disminuye o se hace cero; esto corresponde a los choques lentos. 

La figura (2. 9) muestra como la componente normal del campo magnético 

siempre es continua, mientras que la componente tangencial no lo es en 
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general. El vector del campo magnético cambia de dirección al cruzar la onda 

de choque, esto es, se refracta. El factor de doblamiento (a) se define 

como: 
8tz 

a= litl 

Como se mencionó anteriormente, en un choque rápido la magnitud del campo 

aumenta mientras que en un choque lento disminuye, como lo hacen sus 

respectivas ondas compresivas lineales (esto se discutión en la sección 

((2.2)). As! pues en un choque rápido a z: 1 y el campo magnético se aleja de 

la normal, mientras que en un choque lento a:sl o incluso a=O y el campo 

magnético se acerca a la normal. 

8z > 81 8z < 81 

Fi¡.r· 9¡ Refracción del campo magnético en un choque rápido Y en un choque 
lento. 

2.4. b) Choques rápidos t 

Discutiremos ahora algunos aspectos importantes de los choque rápidos que 

son los de mayor interés en el estudio del medio Interplanetario puesto que 

son los que se observan con mayor frecuencia. En general hay dos situaciones 

llmite en relación a la dirección de la propagación del choque y del campo 



magnético : 

i) Choques ráp!dos ortogonales ( e1=90 °) : 

En este caso, donde solamente se tiene campo magn~tico ortogonal a la 

discontinuidad, se observa que la presencia del campo magnético incrementa 

la presión total del fluido por B2
/e11 y Ja energla como 8

2
/.w . Un 

resultado muy importante es que el Incremento de presión producido al paso 

del choque es menor al caso hidrodinámico, esto es, la intesidad del choque 

disminuye al aumentar la magnitud del campo magnético. En Ja tabla 2.l se 

muestran algunos resultados numéricos para este caso (en donde se ·tomó 

p•St3) la cual es Interesante comparar con la tabla 2.1 del capitulo anterior 

ya que para choques con la misma violencia [mismos números de Mach) se 

obtienen en el medio perturbaciones diferentes. 
-------i 

tabla 2.1 ": valores de (p2/p2) • (uiluz) (82/81) 

CAi~----~ 
0.1 
0.2 
o.s 
1.0 
2.0 
s.o 

2.0 3.0 4.0 5.0 

2.974 3.346 3.554 
2. 9535 3.329 3.540 

-z.¡93- 3.294 3. 12 
Í.871 . _:,_,_~2 -~~111-
2.845 3.234 3.464 
~~~L _1.z=o~s_._·=3:~4-"43~-_, 

(donde Mi =[u1
2
/(CA

2+ co2
)]

112 número de Mach magnetosónlco) 

1 

1 

En la figura [2.10) se muestran gráficamente el comportamiento de algunos 

choques rápidos ortogonales. La razón de las densidades parece relativamente 

insensible a las variaciones entre la razón de las presiones. Para los 

choques débiles el cociente debe aproximarse a la unidad mientras que para 

choques fuertes (velocidades supermagnetosónicas M1 muy grandes), las curvas 

se aproximan al limite para el cociente de dem¡idades que en este caso es 4. 

En el limite del choque fuerte, las curvas deben tender a aproximarse 

unas a otras, ya que el ~ujo de energla cinética es grande comparado con la 

energla magnética y por Jo mismo el cociente tiende a cero. Los cambios de 

temperatura a través del choque han sido normalizados con respecto al flujo 

" tomada del libro de Ferrara (ver btblografla). 



de energla cinética incidente. En el limite de ondas de choques muy 

Intensas, prflcticamente todo el flujo de energla del fluido entrante (15/16) 

se convierte en energla térmica en el flujo chocado. En el limite de choque 

débil el cambio de temperatura debe tender a cero. Es interesante notar que 

para el caso de choques con intensidad Intermedia, el cambio de temperatura 

es significativamente menor en el caso de un campo magnético fuerte (¡3<1) 

que en el caso de un campo magnético débil al frente del choque. Esta 

diferencia puede entenderse por el hecho que la densidad de energla 

magnética es mayor al frente que detrfls del choque; entonces en el caso de 

campos magnéticos fuertes, parte de la energla cinética inicial se convierte 

V,¡ 
M¡• Cf1 

Fig.( .10) Choques rflpidos propagandose perpendicularmente con respecto al 
campo magnético. (al la tazón entre la densidad y el campo magnético; (b) el 
cambio en la entalpla .normalizado con respecto a la energla cinética Inicial 
del flujo al frente del choque.Ambos gréficas esUn graficadas contra el 
número de Mach magnetos6nico (7;=513),[tomada de kUrikel.1966). _______ _ 

en energla magnética y una cantidad pequel\a se convierte también en energia 

térmica. Es una propiedad de estos choque ortogonales que la presencia del 



campo magnético tiende a reducir el cambio de temperatura ya que que parte 

de la energla debe ir al campo magnético. 

!!) choques rapldos paralelos (e = 0°) : La figura (2.11) muestra el 

comportamineto de un choque paralelo rapido para distintos valores de sus 

parámetros tomando el caso especial de un gas ideal con l=S/J . Es 

M¡• V,¡ 
c,r 

Flg.{j.U) Choques rápidosw propagandose a lo largo del campo magnético. la) 
razón de densidades; lb) razón de la componente tangencial del campo 
magnético y la componente normal al choque; (c) cambio en la entalpla, todo 
graficado contra el número de .Macb. [tomada del Kunkel,1966) 

interesante notar que cuando c1/CA1=0 (un campo magnético muy intenso) y el 

número de Mach es mayor que dos, no existen soluciones flsicas posibles. Las 



ondas de choque rApidas dejan de ser del tipo "switch-en" cuando coc CA. En 

el intervalo de las ondas "switch-en" tanto la temperatura como la densidad 

posteriores al choque son menores que las que corresponderlan al caso de un 

(O) 

(b¡ 
90• 

.. -.::!.:::. 45• 6Jf' 7.¡ 
30" 

(r:) 

·"'j"'-r-o ~ .... 
-~ ~ - -·· 

M~ V•i. v •• 
-------------e;"'·>,_.~!.._._---------

flg.(1.12) Choques rApidos propagandose dentro de un gas frlo ( ./ .•Ol para 
,una dlreccl6n arbitrarla con respecto al. campo magnético. (a) razón de 
densidades; (bl razón de magnitudes del campo magnético; (c) entalpla detrAs 

;de_l __ c_hyque. (tomada de icunkel,1966) 

choque ordinario. Esto se debe a que parte de la energla cinética del choque 



se transforma en energta magnética. 

ESTA 
SAlfR 

ff O DEBE 
liUOTECA 

Es de esperarse que la magnitud de la componente magnética que se crea 

en el choque disminuya por dos motivos : si disminuye la intensidad del 

choque (Mi-+!) o si el choque se vuelve tan rápido como para convertirse en 

ordinario, esto es el choque deja de ser del tipo "switch-on" y se convierte 

en hidrodinámico. Esto quiere decir que la magnitud de la componente 

tangencial del campo magnético detrás del choque debe tener un máximo en 

algún choque intermedio (un número de Mach intermedio). 

En la figura (2.12) se muestran las gráficas de la variación de los 

parámetros anteriores ahora con el ángulo de Incidencia e1 para el caso 

especial donde co/CA = O . Como puede uno observar, no aparecen nuevos 

efectos muy marcados. las diversas curvas intermedias entre los parámetros 

e1=90° y 01=0° se acomodan entre los dos extremos. Como las curvas que 

tienen ángulos grandes tienden a juntarse rápidamente con la curva limite 

90 º, entonces los choques que tienen una inclinación cercana a los 90 ° pueden 

aproximarse muy bien pensándolos como choques ortogonales donde sus cálculos 

son más simples. Observando la curva uno puede notar que la razón entre la 

magnitud del campo magnético antes y después del choque siempre es mayor que 

la razón entre las densidades, nuevamente la energla del choque se la lleva 

la componente magnética. 

Z.4. e) Choques lentos 

Algunas propiedades de los choques lentos se muestran en la figura (2.13) 

donde se muestran las propiedades de las ondas de choque "switch-off" como 

función de un valor fijo del angúlo inicial 01 para varios valores de la 

relación co/CA. Ya que las onda de choque "switch-off" se propagan a la 

máxima velocidad permitida a los choques lentos, esto es, a la velocidad 

intermedia, entonces las ondas de choque "switch-off" son los choques lentos 

más Intensos posibles. Cuando se propaga a lo largo del campo magnético, 

entonces no hay componente posible con la cual hacer "switch-off", entonces 

para una razón de co/CA4l se tiene un choque ordinario propagéndose con una 

velocidad de Mach igual a CAico. Para co/CA mayor que la unidad, las ondas 

intermedias y las ondas lentas se propagan a la misma velocidad, por lo que 

la velocidad de propagación de las ondas de choque "switch-off" debe ser igual 

a la velocidad de las ondas intermedias. la onda de choque es por lo mismo 



débil y los cambios de densidad y temperatura deben ser nulos. Para angules 

grandes entre la componente normal del choque y el campo magnético, la 

velocidad de propagación se hace muy pequeña (esto es inmediato de los 

diagramas de f'riedrichsl. En este limite, el balance de presión debido al 

paso de la onda es casi totalmente realizado por la presión hidrostá.tica del 

fluido se requieren solo cambios pequeños de densidad debidos a cambios de 

presión del gas para igualar los cambios de presión magnética. 

(•) 

(b) 1.0 

08 
1 
~-o •• '"1- 06 :{·="' o.• 

02 

o 
2.0 

{<) I/• 11\6 

1.6 
1 
~.o •• 

-, ..:- N 1.2 
1 -
N ";." 

!::: .;/;' 
:,}• 0.1 

º·' 
o 1 • • 2 

M¡• V,¡ 

..• /.'_ c.1 _ 
f'ig.(l.13) Choques lentos de mflxima intensidad (switch-off, 8y2=0l. (a) , 
razón de densidades; (b) cambio en la entalpla normalizado con respecto a la 
energla magnética por unidad de masa que se encuentra antes del choque. 
(tomada del Kun.)tel,1966L. 



2.4. d) Observaciones de choques en el medio interplanetario 

De los primeros reportes de observaciones se encuentran el de Olgive y 

Burlaga (1969) reconocieron un choque rápido ortogonal en el viento solar 

usando los datos del campo magn~tico medidos por el satélite Explorer 34. La 

11 
i . ,....---------... 
e! 

. 
ID 

Flg.f!.14) Observaclon'6 de dos choques rápidos. La linea sólida horizontal , 
son promedios, la • linea discontinua son los valores que mejor se 
ajustan a las ecuaciones según Chao. [tomada _de. Burla.Ra,19711 

tabla 2.2 muestra los valores de la velocidad, de la densidad, de Ja 

temperatura y de la intensidad del campo magnético en el viento solar. antes 
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y después del paso del choque. Todos los parametros se incrementaron 

simultaneamente. Sin embargo, no hubo cambio en la dirección del campo 

magnético. 

----------------------·------ -- ---------

tabla 2.2 

valores para e! choque rap!do de! 29 de agosto 29 1967 

V(kmls) n(cm-3
) T(K) 8(7) e • 

Antes 418 2.6 6.Sxl0
4 

s.s s1° 295° 
452 3.7 12 xl0

4 
7.2 s1º 296° 

1 

1 

1 

Después 

·-----~-·-----·- ···------
_ _¡ 

Se ha informado de numerosos choques rapidos en el medio interplanetario han 

sido reportados desde mediados de los al\os sesenta. En la figura (2.14) se 

muestran las graffcas del choque anterior asl como de otro choque rapido que 

ocurrió el 23 de marzo de 1966. Claramente se aprecian los aumentos abruptos 

y simultineos de los parámetros del fluido, asl como un aumento súbito del 

campo magnético caracterlstica de los choques rapidos. 

La tabla 2.3 muestra los valores medidos de dos choques lentos y la 

figura (2.15) muestra las graficas de las mediciones de estos choques 

lentos, donde contrariamente al caso del choque rapido al aumento abrupto y 

simultaneo de los parametro del fluido aparece una disminución "de la 

intensidad del campo magnético interplanetario. 

·------ ·---··--

tabla 2.3 

choques lentos 

dla Julio 20 1967 agosto 30 19ól 

n (0.38, -0.80,0.47) (0.01,-0.09,-0.99) 
Vo(kmls) 130 z 

Mr.1 0.9 0.6 ____ ·-·- - -- ···-···-~ 

Mr.2 
,___.--0.7 _____ --· ·-----a,i;·--·--- ·----·· ---

M1 1.5 -r.r-
Mz 0.7 u.o 

e -·------------
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Flg.(2,15) Observaclonts de dos choques lentos, donde las lineas que 
aparecen son ¡m~logas .a la. figura anterior. _(tomada de Byrlagal 
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3.1 ONDAS DE CHOQUE INTERPLANETARIAS 

Pino (1985) se refiere al trabajo de Gold (1955) como el génesis del 

estudio de las ondas de choque en el medio interplanetario. Para 1955 era 

sabido que las tormentas geomagnéticas que sucedlan . en la Tierra estaban 

asociadas con el estallamiento de ráfagas en la atmósfera baja del Sol, 

cuando estalla una ráfaga intensa se libera una enorme cantidad de energla, 

Gold (1955) propuso que la misma explosión dispararla una gran cantidad de 

masa hacia el medio interplanetario y si esta masa tenla la suficiente 

energla cinética como para cambiar la estructura magnética de la corona, 

entonces "estirarla" las lineas del campo magnético de la atmósfera superior 

del Sol formando una especie de nube de plasma que al chocar con nuestro 

planeta alterarla el campo dipolar de la Tierra produciendo una tormenta 

geomagnética (en los SO's todavla se crela que la corona era una atmósfera 

solar estática que tenla algunos radios solares de altura y que el medio 

interplanetario estaba vaclo). Las ideas de Gold ahora sabemos que eran 

Incorrectas, pero sin embargo, ha servido de base para modelos cualitativos 

posteriores. 

Pese a que los primeros Informes de observaciones de choques 

transitorios en el medio interplanetario datan de finales de Jos allos 

sesenta, la existencia de las ondas de choque Interplanetarias como un 

fenómeno transitorio en el viento solar, fue establecida hasta la década de 

Jos setentas cuando Hundhausen (1972) y Burlaga (1971) analizaron y 

clasificaron las mediciones del plasma del viento solar y del campo 

magnético que se hablan obtenido por los satélites y las naves espaciales 

durante Ja década pasada. En el capitulo 11 se mostraron y comentaron 

algunas observaciones reportadas en sus trabajos como los registros de ondas 

MHD, de discontinuidades hldromagnéticas y choques rápidos y lentos en el 

medio interplanetario. 

3.J. 11} Dos flujos solares que pueden generar choques 

t 

De las observaciones ·del viento solar se reconoció que se pueden generan 

choques transitorios en el medio interplanetario cuando interaccionan flujos 

rápidos con flujos lentos. Por ejemplo, en periodos donde la estructura 

general del medio interplanetario es prácticamente estacionarla, el viento 



solar esta conformado de patrones alternantes de corrientes rápidas y de 

corrientes lentas. Sabemos que las corrientes rflpidas de viento solar se 

originan en los hoyos coronales los cuales rotan junto con el Sol y por otro 

COROTATING FLOW 
(1 NERTIAL FRAME l 

;rig."(¡.1 l Esquema de fiu]o corrotante 
(de Plzzo,1978) donde se muestran una 
sección transversal del flujo en el 
plano ecuatorial solar, con las llneas 
espirales representando el campo 
magn~tlco; las flechas negras denotan : 
el grueso del flujo vectorial. Las . 
flechas grandes blancas en la figura 
Izquierda indican como los flujos no 
radiales son guiados por el gradiente 
de presión creado en la Interacción de , 
l_os dos fluj_os.(tomada de P!zzo,19851. 

lado que el viento solar se expande radialmente. Al corrotar con el Sol los 

hoyos coronales "apuntan" eventualmente hacia viento solar ambiente lento 

"lnyectandole" viento solar rápido lo cual produce una interacción entre un 

flujo lento que es "alcanzado" por un flujo rápido, esta interacción produce 

una compresión que puede formar un choque si la diferencia de velocidades es 

lo suficientemente grande. 

La figura (3.ll es ua esquema cualltatlvo de la Interacción del flujo 

solar corrotante. Aparecen' las regiones alternantes de velocidades pequllas y 

grandes las cuales surgen de fuentes fijas en la corona e interaccionan una 

con la otra debido a la rotación solar. Cuando el material rápido alcanza al 

flujo lento que le precede, se forma un frente espiral de compresión en el 



medio interplanetario. Si la diferencia entre las velocidades de cada región 

es lo suficientemente grande, entonces en algún punto de la interacción 

puede darse una compresión, que sea lo suficientemente grande, como para 

producir un choque corrotante en el mismo borde. 

Hay otro tipo de interacción que se produce en el medio interplanetario 

conocida como la clase "transitoria" o "explosiva" debido a que las 

componentes del flujo a gran escala entre la Tierra y el Sol se alteran 

dri\sticamente de manera impulsiva por una perturbación violenta que se 

propagaba aleji\ndose del Sol. El modelo cualitativo de una onda de choque 

expolsiva, ó choque explosivo simplemente, se muestra en la figura (3.2), 

este choque se caracteriza por la eyección temporal de flujo ri\pido solar 

sobre un arco limitado como este flujo "empuja" al que venia antes 

(presumiblemente mi\s lento), si la rapidez del material eyectado excede la 

TRANSIENT FLOW 
(FLARE-ASSOCIATEDI 

·-~-- TANGENTIAL 
DISCONTINUITY 

t 

Fig: (J,¡J Esquema dei flujo 
transitorio donde al Igual que la 
figura anterior se muestra una 
,sección transversal equiptica 
donde aparece el flujo "eyectado" 
,del Sol, formando un choque 
¡conuna "ci\scara" de plasma con 
¡ias caracterlsticas descritas en 
,el texto. !tomada del Hundhausen 
~~J . 

velocidad del viento solar ambiente de manera supermagnetosónlca, se formar<\ 

entonces una compresión en la orllla conductora del plasma ambiente que 



puede hacerse una onda de choque si es lo suficientemente intensa. 

la figura (3.2) muestra como el plasma y las llneas de campo magnético 

son comprimidas y hechas a un lado por el material eyectado en la explosión. 

Durante la interacción la superficie frontera podrla separar plasmas 

provenientes de diferentes regiones fuente en el Sol y formar una 

discontinuidad hidromagnética separando plasmas con diferentes propiedades 

qulmicas y termodinámicas. 

Una vez que los patrones básicos de las observaciones fueron 

establecidos firmemente, se vió que con modelos simples es posible explicar 

en forma burda ycualitativamente Ja dinámica entre ambas clases de fluidos. 

Esta simplicidad formal se basa mucho en el hecho de que, a gran escala, el 

viento solar interplanetario puede tratarse como un fluido y lo que es más, 

un fluido altamente dominado por el momento, que se mueve a velocidades 

supersónicas y superalfvénicas. Entonces, a primera aproximación, uno puede 

olvidarse de la ecuación de energla y las complejidades debidas al campo 

magnético y los efectos multldimensionales pueden no tomarse en cuenta. El 

sistema, por consiguiente, puede describirse en términos de un flujo 

unidimensional dependiente del tiempo con las ecuaciones hidrodinámicas, de 

la misma forma que las primeras descripciones exitosas del viento solar 

giraban en torno a una teorla analltica similar. 

3.1. b) ObservacLones de choques Interplanetarios 

El problema de "observar" una onda de choque, aparte de la medición de los 

parámetros flsicos involucrados, radica en que se requiere una resolución 

temporal suficientemente grande como para distinguir un aumento abrupto y 

discontinuo de los parámetros del plasma que caracterizan a una onda de 

choque y la distinguen de cualquier otro fenómeno que ocurre en el medio 

interplanetario. Es por ello que los primeros satétiles que fueron lanzados 

al espacio no podlan medir choques interplanetarios. Como lo define 

Hundhausen (1973) el término "choque" u "¿nda de choque" en el medio 

interplanetario se usa parl referirse al cambio abrupto y discontinuo de las 

propiedades del plasma de manera que sean consistentes con las condiciones 

de Ranklne-Hugoniot. Para poder medir un choque interplanetario se requiere 

una resolución temporal adecuada. 

Una onda de choque, como sabemos, se caracteriza por un aumento abrupto 



de los parémetros del plasma. Al paso de un choque se observa un súbito 

crecimiento de presión, de densidad, de temperatura, de campo magnético 

(cuando se trata de un choque répido) y de la velocidad del viento solar 

conforme a las relaciones de Rankine-Hugoniot. En el capitulo anterior se 

mostraron dos ejemplos de los primeros registros de choques répidos y lentos 

en el medio interplanetario (Burlaga,1971). La figura (3.3) muestra un 

registro de las propiedades del medio interplanetario a 1 UA més completo, 

se trata de un choque registrado en 1979 en el cual es posible mostrar 

algunas de las propiedades del medio interplanetario que se describieron en 

la introducción de este capitulo. Por ejemplo, la gréfica superior muestra 

los registros de velocidad donde aparecen los patrones alternantes de 

velocidades grandes y pequeflas, las corrientes répidas son menos densas pero 

més calientes. La gráfica inferior de la figura muestra cómo el campo 

magnético cambia de polaridad; el 19 de mayo de 1979 el satélite registró 

campo magnético con polaridad opuesta a la que registró anteriormente. La 

figura muestra dos choques muy claros, el primero ocurre un poco antes del 

30 de mayo, un aumento súbito en los parémetros del plasma, este evento 

podrla confundirse con la aparición de una corriente réplda después de una 

corriente lenta, pero en este caso la densidad disminuye y el cambio es 

gradual, en el choque todos los parémetros aumentan slmulténeamente (en el 

caso de un choque lento el campo magnético pude disminuir) y en forma 

abrupta. El segundo choque, més violento que el anterior, se observa un poco 

antes del dla 7 de junio. Es muy interesante notar cómo la calidad de la 

mediciones ha mejorado comparando las gréficas de los reportes de Hundhausen 

(1972) y Burlaga (1971) con este reporte del 1979. 

Desde los primeros informes de choques interplanetarios de finales de 

los aflos sesenta, -la calidad, la cantidad y la completez de las 

observaciones de los parámetros del plasma y del campo magnético 

interplanetario se han incrementado notablemente. La resolución temporal, 

espectral y direccional en la medición de diferentes especies iónicas de 

hecho proporcionan toda la Información local del estado del plasma que se 

requiere para el estudio tle la dlnémica del medio interplanetario a gran 

escala. Las observaciones de las naves espaciales han cumplido més de dos 

ciclos solares de 11 aflos, permitiendo un análisis más completo como una 

interpretación de los datos en función de su dependencia con la actividad 

solar. 
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El campo de observación se ha extendido considerablemente. Los 

satélites Helios han penetrado dentro de 0.29 UA mientras que los Pioneer y 

los Voyager alcanzan las profundidades del medio interplanetario, má.s allá. 

de 30 y 40 UA . la continuidad de su funcionamiento ha proporcionado 

numerosas oportunidades de eventos en los cuales las naves se encuentran 

alineadas radialmente y se puede estudiar la estructura general y la 

evolución de los choques transitorios interplanetarios. Un bonito ejemplo de 

estos eventos ocurrió en enero de 1978, gracias a una localización 

particularmente apropiada de varias naves espaciales (Helios 1 y 2, Voyager 

1 y 2, y el satélite terrestre IMP-8), se pudo investigar la estructura 

general de una onda de choque. La figura (3.4) es un diagrama de este 

evento, al cual nos referiremos nuevamente en la próxima sección. 
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·fig: la.4 l Diaúama que muestra el tamallo --y la 
¡forma de una nube magnética en la ecliptlca 
como fue determinanda mediante las mediciones 
,a partir de S naves espaciales. !tomada de ·10 
!years Hellos,19.IMJ,_ _ _____ ------ _ 

Uno de los primeros problemas a resolver en la interpretación de las 

observaciones de un choque interplanetario es inferir su dirección de 

propagación, en la mayorla de los casos sólo' se cuenta con la medición de 

una nave espacial. En el e Inciso 2.3.cl se hizo mención del teorema de la 

coplanaridad y este es · importante porque en un principio se utilizó para 

inferir las normales de los choques interplanetarios, esto es, su dirección 

de propagación, en base a los datos del campo magnético. Si el choque se 

propapaga aproximadamente en la dirección normal del campo magnético, 

'f 1 



entonces es de esperarse que el cambio del campo sea lo suficientemente 

definido puesto que se trata de un choque rápido, pero en cambio, si la 

dirección del choque es a lo largo del campo, la aplicación del teorema es 

casi imposible debido al ruido que aparece en los registros del campo 

magnetice. 

Posteriormente se han usado las observaciones múltiples de naves 

espaciales <Burlaga, 1970; Lepping, 1972 a,b , Chao y Lappeing, 1973); se 

trabaja con sus datos conjuntos y se utiliza la geometrla de sus posiciones 

para determinar con mayor certidumbre la dirección de propagación del 

choque. Sin embargo tanto el plasma como el campo magnetice están sujetos a 

variaciones, es por ello que se han puesto en práctica programas de cálculo 

númerico que optimizan los resultados de las ecuaciones de Rankine-Hugoniot 

para obtener la dirección de propagación del choque. 

Hundhausen (1972) muestra un ejemplo de cómo se Interpretan las 

observaciones de un choque interplanetario. La figura (3.S) muestra las 

observaciones del satelite Vela 4 de la rapidez del viento solar, de la 

densidad de protones y de la temperatura tanto de protones como de 

electrones. La tabla 4.1 muestra las propiedades observadas del viento 

solar antes y despues del paso del choque. 

r--~-~~~~------an-te_s_~_:l_b_
1

:_h_:_~-~e---~~~~~~P"'s del ,.:... 1 
velocidad del flujo (km/s) 400 450 

densidad de protones (cm -l) 22 39 

J 
temperatura protones (K) 7 x 10• 1.8 x 10

5 

temperatura electrones (K) 1.7 x 10
5 

2. x 10
5 

--- ·-------· --·- ·---·--·· ·-----------. ---··- ----. 

Si, como lo hace Hundhausen (1972), suponemos al choque como rápido y 

frontal, entonces podemos aplicar directamente la ecuación de conservación 

de masa para determinar Ja,rapidez de propagación de Ja onda de choque en el 

viento solar : 

m ( V1 - U ) • nz ( Vz - U ) (3.1) 

donde U es la rapidez de propagación del choque relativa a un sistema de 

referencia fijo a la Tierra, V1, Vz es la rapidez, y m,nz es la densidad 

J. 



del flujo antes y después del choque. Asl, la rapidez del choque está dada 
por: 

U= 

101- ·- ' 
SHOCI 1 1 

l'I:• r:i 

nzVz - niV1 
nz - ni 

1 

.._ lllUPLAIETARY 
SllOCI 
1'1:2 

... 

2100 

(3.2) 
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fi¡. (3.$ ) Propiedades del vientó- solar observadas por Ja nave espacial Veía 
4 el 5 de junio de 1967. El cambio abrupto a las 1915 TU indica el paso de 
.un choque lnterp)anetarlo ... f!9111a4a de Hundhausen',_ma .• 
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sustituyendo las observaciones del Vela 4, se obtiene una velocidad 

U = 510 km/s . Ubicados en un sistema de referencia que se mueve con el 

choque, la corriente arriba se acerca con una rapidez de 110 km/s y como la 



rapidez del sonido en la reglón no chocada se calcula de aproximadamente 58 

km/s esto da un número de Mach sónico de 1.9 (Hundhausen, 19721. 

3.1. e) Nubes de plasma / nubes magnéticas 

A una onda de choque interplanetaria rápida podemos pensarla como una 

"cáscara" consistente de viento solar calentado y comprimido. Con campos 

magnéticos comprimidos y turbulentos. Esta cáscara se propaga a través del 

medio interplanetario y produce a su paso los incrementos discontinuos tanto 

de los parámetros del plasma como de la magnitud del campo magnético. En la 

figura (3.2) se mostró un modelo cualitativo de un choque explosivo, este se 

basa principalmente en las observaciones y del conocimiento de los choques 

Interplanetarios a principios de los al\os ochentas. 

En ocaciones un choque rápido es seguido por una nube de plasma algunas 

veces llamado "Impulsor" ó "eyector". Esto es, cuando uno observa las de los 

parámetros del plasma uno encuentra que pegado al frente de choque rápido le 

acompal\a una enorme nube de plasma con caracterlstlcas que la diferencian 

claramente del plasma Interplanetario ambiente (ver figura (3.lll. A esta 

enorme masa de plasma también se la llama "nube magnética" si uno se basa 

en las observaciones del campo magnético, porque tiene una estructura 

magnética que podrla pensarse como cerrada. Esta geometrla cerrada del campo 

magnético en las nubes asociadas a choques se Infiere de las corrientes 

bidireccionales de electrones altamente térmicos del viento solar y de iones 

energéticos que hacen posible identificar a las nubes de plasma magnetizado 

como conformadas de un campo magnético en forma de bucles (Richter y col., 

19851. Lo que es cierto sin lugar a dudas es que las observaciones del flujo 

que sigue al choque han mostrado en ocaciones flujos en donde la dirección 

del campo magnético estaba lejos del esperado "campo espiral", y parecla 

rotar de norte a sur (o viceversa) conforme la nave espacial pasaba por la 

nube (La figura (3.f) es un ejemplo de esto) . 

• 
La observación de nubes Impulsando a los choques rápidos 

Interplanetarios fue en principio un fenómeno inesperado. Las observaciones 

del flujo que sigue al choque rápido mostraron un flujo con un campo 
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magn!tlco inusualmente fuerte y temperaturas bajas. La fi¡ura (3.61 es un 

ejemplo de un choque rápido acompallado por un impulsor. La nube magn!tlca 

mostrada en la figura se movla en forma supersónica relativa al material que 

se encontraba al frente de ella, y estaba antecedida por un choque. Sin 

embargo no todas las nubes se mueven lo suficientemente rápido como para 

"impulsar" un choque. 

En la figura (3.61 el evento del choque se indica por la primera linea 

punteada, mientras que la nube se extiende entre la segunda y la tercera 

linea punteada. Es evidente que la magnitud del campo ma¡n!tlco dentro de la 

nube es mayor que el promedio y que el campo ma¡n!tlco. Algunos piensan 

(Hlrshberg et al.,1972; Puudovkln et al, 1979; Borrinl et al,1982) que 

muchos, si no es que todos, los choques interplanetarios son prácticamente 

impulsados al menos cerca del Sol por estas nubes de plasma (Rlchter et al, 

19851. 

Las mediciones muestran que la presión magn!tlca dentro de la nube es 

mayor que la presión del gas, y la combinación del campo magn!tico con la 

presión del gas es mayor dentro de la nube que la presión externa del medio 

interplanetari'o. Esto provocarla que las nubes magn!tlcas tiendan a 

expandirse, lo que a su vez provocarla una reducción en la densidad de flujo 

de momento, lo cual desacelera la nube. De esta manera un choque Impulsado 

por una nube cerca del Sol podrla "separarse" de la nube cuando al alejarse 

del Sol.(F.Marlanl et al, JO years Helios, 1984) 

La forma y el tamallo de una nube magn!tlca no pueden determinarse con 

una sola nave espacial Es por ello que tuvo que esperarse hasta que 

observaciones permitieron tener mediciones simultáneas de un mismo evento 

(como el que se ejemplificó en la fl¡ura (3.,ll se pudo estudiar la 

estructura de los "impulsores". Las observaciones de la figura realizadas 

por Jos Helios 1 y 2 , el IMP-8 y los Voya¡er y 2 hicieron posible 

obtener algunos limites para una nube magn!tlca. La extensión de la nube es 

menor a 30 ° en Ja dirección azimutal y de aproximadamente 0.5 UA en Ja 

dirección radial (en el tiempo y la posición que se muestra en la figura) 

(Schwenn y Rosenberg, lOeyears Hellos,1984). 

Algunas gemntes como Poland et al (1981) han tratado de mostrar que 

estas nubes de plasma que acompallan a los choques no son otra cosa que la 

manifestación interplanetaria de la relación Inicial del choque con su 

origen, ya sea una eyección de masa coronal (EMC), y/o flujos transitorios 
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originados en rtlfagas ó protuberancias eruptivas. Las nubes de plasma han 

sido también identificadas en el espacio interplanetario en forma aislada, 

mediante la detección de regiones de viento solar anómalo [Richter et al, 

1985). Estudios recientes por Wilson y Hildner (1984) concuerdan con la idea 

de que las nubes magnéticas son manifestaciones interplanetarias de las 

eyecclones de masa coronal [Richter et al, 19851. 

3.1. d) Incrementos de He 

Una de las caracteristicas má.s sobresalientes de algunos plasmas en la 

región posterior a la onda de choque es el incremente de la abundancia de 

helio de 5 a 12 hrs después de la observación de un choque interplanetario. 

El incremento de la relación He/H en la composición del viento solar ó de la 

relación Fe/H en estos choques refleja su origen coronal [Bance et al,1983). 

Se han encontrado tambien incrementos en otros tipos de iones, por ejemplo 

oxigeno doblemente ionizado (Schwenn, 1983) lo que sugiere una rá.pida 

erupción de materia fria aislada por el campo magnético. También se ha 

observado la presencia de iones pesados altamente ionizados como hierro, 

oxigeno y silicio, lo que indica una alta temperatura de la fuente, 

alrededor de 9xl06K (Blame y col. ,1979; Fenimore,1980; Michell y 

Roelof,1980). 

Anteriormente se mencionó que si la presión Interna de la nube es mayor 

a la del medio interpalnetario entonces se deberla producir una expansión de 

la nube conforme se propaga y por lo mismo debe haber enfriamiento. El que 

la temperatura de los protones y de los electrones en las nubes sea menor 

(como lo muestra la figura (3.6) pueden deberse a que el plasma de la nube 

esta "magnéticamente" aislado del viento solar ambiente, entonces al 

propagarse se expande y se enfrla [Richter,1985). 

Actualmente no es muy clara la forma que tiene una nube y tampoco la 

ubicación que la eyección de helio tiene dentro de la nube, es por ello que 

la figura (3.~, que muestra un choque explÓsivo, contine una celda rica en 

helio, sin embargo no 15 claro donde hay que ponerla. En un estudio 

realizado por Richter et ·al (1984) encontrarón que 60'7. de todos los choques 

son seguidos por impulsores ricos en helio, y de estos no se pudo encontrar 

ninguna relación que pudiera dar algún indicio de la ubicación de la celda 

de helio en la nube de plasma. 
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durante 1971 a 1978 : (izquierda) flujos chocados que mostraron un incremento 
de helio superior al 87. ; (derecha) flujos chocados que no manifestaron 
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Borrini et al (1982) publicaron un trabajo estadlstico de 103 choques 

rApidos Identificados a lUA entre 1971 y 1978, y los separaron entre los que 

tenlan observaciones de incrementos de helio durante las 48 hrs posteriores 

al choque y los que no. La figura (3.?) muestra los resultados del trabajo. 

Se observa un comportamiento muy diferente en los choques seguidos por 

incrementos de helio a los choques que no lo tuvieron, lo cual de alguna 

forma indica el importante papel que el viento solar con helio puede tener 

en la estructura global del medio interplanetario, en la evolución dinAmica 

del plasma y en los procesos cinéticos asociados con las ondas de choque 

interplanetarias [Rlchter, 19851. 

3.1. d) DensLdad de flujo de energia dnét!ca 

En 1970, Hunhausen propuso una clasificación para las ondas de choque 

interplanetarias basada en la variación temporal observada de la densidad de 

flujo de energia cinética 
1 P v3 
z (3.3) 

donde p es la densidad de masa del viento solar. En la figura (3.U se 
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.de diciembre de 1965. Este choque Interplanetaria del 18 
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muestra cómo, a partir de las observaciones del satélite Vela 3 de la ondade 

choque del 18 de diciembre de 1965, se puede inferir fk(t). En este evento 

la densidad del flujo de energla cinética continuó creciendo por encima del 

valor inmediato posterior al choque, durante 6 h aproximadamente y solamente 

después de esto empezo a decender hasta llegar a un nivel comparable al que 

tenla antes del choque. Las ondas de choque interplanetarias de este tipo, 

caracterizadas por un continuo aumento en fk(t), después del salto abrupto 

en el choque, fueron designadas como "eventos-R". 

La figura (3. '1 J muestra las observaciones del satélite Vela 3 de un 

choque el 5 de octubre de 1965 (Golsling y col.,1968) y el fk(t) que se 

obtiene de estas observaciones (Hundhausen, 1972). 

Ffg-:(4~f) La densidad de -protones, la rapidez de flujoy: ef ffü· - d 
~ln~tica observadas antes y después de la onda de ch~ue lnterpf~et~~:"~~~ 

e octubre de 1967. Este es el prototipo del "evento-F" (tomada de 
~undh_!_usen,_1_9721. · 

En este ejemplo, la deesldad de flujo de la energla cinética decrece 

continuamente a partir dél valor inmediato después del choque hasta que se 

alcanzó el nivel pre-choque, aproximadamente 18 h después del paso del 

choque. Las ondas de choque interplanetarias caracterizadas por una continua 

"calda" en fk(t) después del salto abrupto en el choque, fueron designadas 



como "eventos-F". 

tsta clasificación emplrica propuesta por Hundhausen (1970) fue 

ampliamente aceptada debido a que parecla asocicar a los choques 

"explosivos" y a los choques "empujados" (que son soluciones numéricas de 

choques interplanetarios, que se describen en el próximo inciso) con los 

eventos R y con los eventos f respectivamente. 

3.2 SIMULACIÓN NUMtRICA DE LOS CHOQUES INTERPLANETARIOS 

Los primeros modelos del viento solar fueron, como siempre que se plante. un 

problema, lo mis simple posible, esto es, hldrodlnimicos y unidimensionales 

los cuales dieron resultados sorprendentemente satisfactorios, predijeron 

que la corona estaba en continua expansión supersónica y si no hubiera sido 

por algunos problemas con los valores del plasma predichos por los modelos y 

los medidos por los satélites, no hubiera sido necesario Ir más lejos, a una 

solución de tipo MHD, tomando en cuenta al campo magnético y complicando 

enormemente las soluciones. Llego un tiempo a pensarse que el problema del 

viento solar estaba casi resuelto y solo era necesario que Parker y cole¡as 

mejoraran un poco sus modelos, sin embargo, treinta afias han pasado y el 

problema todavla sigue abierto. 

Ha tenido un desarrollo paralelo el estudio de los choques en el medio 

interplanetario. A principios de los afias setentas se hicieron los primeros 

modelos hidrodinámicas de la evolucl6n de los choques en el medio 

Interplanetario los cuales dieron resultados alentadores, sin embar¡o, las 

nuevas mediciones más completas y con mayor resolucl6n, empezaron a aftadlr 

caracterlstlcas que los modelos tenlan que explicar, al mismo tiempo que la 

Introducción del campo magnético en las ecuaciones complicó aún más las 

soluciones del sistema aumentando el n6mero de variables y las dimensiones 

del problema, al 1rado tal de que actualmente todos los modelos de choques 

Interplanetarios se realizan numéricamente. Este Inciso describe brevemente 

los primeros modelos analltlcos que se hicieron para simular la evolución de 

un choque -conforme se propagaba en el medio interplanetario mediante el 

método de la auto!llmllarldad y los resultados de una modelo numérico 

bidimensional MHD realizado por Dryer et al (1980). 

3.2. a) Método de la autos!m!!ar!dad 



A partir de los resultados que se desarrollaron en el capitulo 1 parecerla 

en principio que si uno conoce la velocidad de propagación del choque en el 

fluido y los parAmetros iniciales del flujo no chocado, entonces el problema 

de la onda de choque propagAndose en un fluido está. resuelto. Sin embargo, 

en el capitulo 11 las caracterlsticas del sistema se supusieron en todo 

momento como constantes. En el medio interplanetario, al expandirse el 

viento solar en forma radial, la densidad decrece aproximadamente con el 

cuadrado de la distancia y el mismo choque al propagarse va cediendo ener¡la 

al medio, por lo que para simular la propagación de un choque a traves del 

medio interplanetario no es suficiente un sistema estacionarlo sino que 

necesariamente debe depender del tiempo debido a que el choque pierde 

ener¡la, lo que significa que su nOmero de Mach disminuye, adem'5 de que las 

caracterlstlcas del medio no perturbado no son constantes sino que varlan, 

como en el caso de la densidad, con la distancia. 

Hay un libro que es citado en todos los primeros trabajos de los 

choques interplanetarios, el libro de Courant y Frledrlchs (1948), donde se 

muestra el metodo de las ondas progresivas ó de la autosimllarldad para dar 

soluciones particulares al sistema de ecuaciones diferenciales parciales que 

se originan al plantear el caso de un choque no estacionarlo. La utllldad de 

la teorla de la similaridad radica en que se pueden obtener dos soluciones 

diferentes en forma anAlltlca solamente modificando la forma de suministrar 

la ener¡la para formar el choque. Por un lado la teorla de la 

autoslmllarldad permite una solución particular anilltica en el caso 

especial de que un choque producido por una explosión (por ejemplo, el caso 

de un onda de choque producida por una bomba atómica). En este caso la 

perturbación se produce mediante una explosión violenta donde el tiempo de 

inyección de energla es muy corto comparado con el tiempo de propa¡aclón (el 

tiempo que le toma viajar al choque 1 UA), es por ello que a este tipo de 

soluciones le llamaron onda "explosiva". Orl¡inalmente se creta que esti 

solución era adecuada para aquellos choques que se daba por hecho que se 

generaban al estallar las •tragas grandes. Parker (1961,1963) fue el primero 

en introducir, mediante la teorla de la autoslmllarldad, la teorla de 

choques a la flsica solar para simular los choques interplanetarios que se 

pensaba generaban las ráfagas cuando explotaban. La otra. solución anAlltica 

es cuando la perturbación se produce por una "inyección" de ener¡la que en 

tot 



principio dura un tiempo muy grande, del orden del que le tomaba al choque 

propagarse, esto se crela que representaba el choque formado al iniciarse la 

emisión de una fuente de corriente riflpida al medio interplanetario (cuando 

"nace" un hoyo coronal). El flujo riflpido Inyectado alcanza al viento lento 

solar ambiente y se forma el choque Interplanetario. 

Esto es, mediante el uso de la teorla se pueden obtener dos soluciones 

anallticas particulares para dos casos limites : en un caso la energla total 

de la onda de choque es constante ya que le fue suministrada en un tiempo 

muy corto, esto quiere decir que la perturbación se produjo por una 

explosión; en el otro caso la energla de la onda de choque aumenta con el 

tiempo, esto quiere decir que despu~ de haberse producido el choque su 

"fuente" le sigue suministrando energla. La evolución de ambos tipos de 

choque es diferente por lo que de las observaciones de los choques 

Interplanetarios podrlan Inferir su origen, es decir, si fueron producidos 

por una explosión o por una fuente que le suministro energla durante un 

tiempo muy grande. Sin embargo el caso mlt.s general y flslcamente mifls 

Interesante, cuando el tiempo de Inyección de energla no es muy corto ni 

mismo del orden del tiempo de propagación, solamente puede resolverse 

mediante m~todos num~rlcos. 

A continuación daremos una breve descripción del m~todo de la 

autosimilarldad (para mayor información se recomienda consulktar el libro de 

Courant y Frledrlchs (1948)). Para describir la evolución de un choque en el 

medio Interplanetario aunque se trate de la aproximación mis simple, el 

sistema no puede ser estacionarlo como se mencionó anteriormente, sin 

embargo no se toman en cuenta los efectos debidos al campo magn~tlco. Las 

ecuaciones bAsicas que describlrlan un viento solar ambiente son las mismas 

que las del capitulo l l que describen el estado de un fluido, esto es, la de 

masa, la de continuidad y la que nos dice que el flujo es adlabétlco pero 

expresadas en coordenadas esf~rlcas y suponiendo que el flujo tiene slmetrla 

esf~rlca. 
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Consideremos que por el se propaga una onda de choque cuya posición esU. 

dada por : 

r = R(t) (3.7) 

Ésta perturbación tiene una energia que es acarreada por la onda mientras se 

propaga : 

f(t) 

E = 411 L ( + p u
2 

+ 

o 

_l_p) rz dr 
7-l 

(3.8) 

Por otro lado, la energla es una función del tiempo. Como se mencionó 

anteriormente, depende de la forma en que fue cedida por la fuente, esto es, 

si fue de manera explosiva o de manera continua 

E s Eo t
1 (3.9) 

(el limite explosivo esté. dado por s=o y el limite continuo es cuando la 

energla aumenta linealmente en el tiempo, s•1) 

Las ecuaciones anteriores junto con las ecuaciones de Ranklne-Hugoniot 

discutidas en el capitulo 11 conforman un sistema de ecuaciones 

diferenciales parciales, que dependen tanto de la distancia radial con 

respecto al Sol como del tiempo. El ml!todo de las ondas progresivas consiste 

en proponer una solución particular al sistema de la forma 

(3.10) 

[Parker, 1961; Hundhausen, 1972; Dryer,1974; Plzzo,1985), donde las 

soluciones son funciones, ahora de un único parámetro 11. que se llama 

parámetro de similaridad y donde 11sr/R(t) Mediante este cambio, al 

sustituir en el sistema inicial de ecuaciones parciales, l!ste se convierte 

en un sistema de ecuaciones diferenciales ordinarias el cual se resuelve 

numl!ricamente ó d6ndoles valores apropiados a las constantes. 

El choque se propagl a travl!s del medio Interplanetario para el cual, 

como la expansión es prácticamente radial la densidad disminuye con el 

cuadrado de la distancia 

-z po = pe r (3.11) 



( po = densidad del medio no perturbado ; pe = densidad de la corona). 

Hundhausen (1972) describe los resultados obtenidos a partir de resolver el 

sistema utilizando el método de la teorla de la autosimilaridad. El sistema 

se puede resolver anallticamente sólo mediante aproximaciones. En un caso, 

la energia de la onda de choque se suministra exploslvamente en un tiempo 

muy corto, por Jo que su energia es constante durante todo su 

desplazamiento; a esto se le llama choque explosivo. Por otro lado, el caso 

del choque al que su fuente le suministra energia durante su propagación y a 

este limite se le llama choque impulsado. La figura (3.IOl muestra cómo los 

cambios de densidad producidos por un choque empujado son diferentes a los 

que produce un choque explosivo. Mientras que en el primero la densidad 

crece después del paso del choque, en segundo decae monótonamente despu#:s 

del choque. 

"DIUYIN W&YI" 

Flg. (á, IO) So!Üciones autoslmilares (densidad contra distancia helÍoc#:.ntrlca) 
para choques Interplanetarios. La onda "guiada" tiene una energla que se 
.incrementa linealmente con el tiempo, la onda "explosiva" tiene energla 
C.9.Jlti~Mte.(!l!fnada del HUndhaUlell,19721 

t 

La figura (3.11) es una inuestra de las soluciones num#:rlcas de los mismo 

limites, nuevamente se observa que en el caso de la onda Impulsada la 

densidad aumenta monótonamente detrás del choque hasta que se obtiene una 

discontinuidad que separa al viento solar ambiente comprimido del material 



introducido en Ja perturbación Inicial a t=O. La onda se mueve con una 

rapidez casi constante y tiene una energla que aumenta linealmente con el 

tiempo. Por otro lado, en el caso "explosivo", la densidad disminuye 

monótonamente después del choque hasta cierta distancia, se mueve con un 

decaimiento constante en su velocidad de propagación y su energla es 

constante (incluyendo la gravitacionall {Hundhausen, 1972]. 

Después de Jos primeros modelos hidrodinámicos para la propagación de 

choques en el medio interplanetario, se comenzaron a realizar modelos MHD 

que se trabajaron ya sea con el método de la autosímilarldad o bien 

numéricamente. La solución analltica en el caso MHD es simplemente una 

extensión del método de la autoslmllarldad al problema MHD y una descripción 

cualitativa de éste se puede encontrar en el articulo de Dryer (1974). 
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3.2. b) Cjemplo de solución numérica 
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Dryer et al (1980) desa.Í-rollaron un modelo numérico bidimensional MHD 

simulando las dos clases de choques que hemos descrito en el Inciso 

anterior: el explosivo y el Impulsado. Esto es, en un caso un choque 

producido por un destello solar y por el otro lado, un choque producido por 
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una corriente de plasma de alta velocidad generada por el nacimiento de un 

hoyo coronal. 

El primer paso es conocer las caracterlsticas del medio por el cual se 

va a propagar la perturbación, esto es, cómo es el medio interplanetario 

ambiente por el cual se va a propagar la onda de choque, para ello se 

resulve un sistema de ecuaciones MHD : la ecuación de conservación de la 

masa, la de movimiento, la de inducción del campo magnético, de la ley de 

Gauss magnética y la ecuación de energla. A este sistema de ecuaciones 

diferenciales se le imponen como condiciones a la frontera, las 

observaciones conocidas del medio interplanetario a UA a la altura de la 

ecllptica (para densidad, temperatura, velocidad y campo magnético radial y 

azimutal respectivamente: n=l3 cm-3
, T=3.lx105K, Vr=395km·s-1

, 

Ve•0.29km·s-1
, Br=2.157, Be=0.827). Con estas condiciones como valores 

frontera se resuelve el sistema de ecuaciones MHD en forma numérica para Ir 

obteniendo las caracterlsticas "Internas" del medio interplanetario, esto 

es, los valores de los parámetros del viento solar y del campo magnéticos 

dentro de 1 UA (215 R0) hasta una distancia aproximada de 18 R0 . Después de 

Integrar numéricamente Dryer y col. (1980) obtienen como condiciones a 18 R0 

una densidad de no=2.6xl03
, una temperatura To=!.06xl06K, una velocidad 

radial de Vro=250km·s-1
, una velocidad azimutal de Veo=3.3km·s-1

, un campo 

magnético radial de Bro=3007 y un campo magnético azimutal de Beo=-lOJ. Esto 

constituye un medio interplanetario Inicialmente estacionarlo que comienza a 

18R0 y cambia paulatinamente (con los valores obtenidos a partir de la 

integración numérica) hasta 1 UA, que tiene los valores medidos por los 

satélites y que han sido impuestos como condición frontera. 

A este medio interplanetario estacionario se le "inyecta" un flujo 

supermagnetosónico en dirección radial alejándose del Sol a la altura de 18 

R0, con una velocidad Inicial de 1300 km·s-1
, lo cual significa que tiene un 

número de Mach alfvénico de 8.2 y un número de Mach sónico de 8.68, y con 

una "abertura" angular de 30°. Esto es, al medio inicialmente estacionario 

se la Inyecta un flujo muy rápido en un determinado lugar del espacio y se 

estudia cómo evoluciona ti perturbación. Esta perturbación rapldamente se 

empina y forma un choque, el cual evoluciona conforme las ecuaciones MHD y 

transforma al medio según las relaciones de Rankine-Hugoniot que son 

resueltas conjuntamente en forma numérica. 

Esto es a muy grandes rasgos la Idea del modelo el cual estudia dos 



casos: en el primero se slmula un choque explosivo en el cual el tiempo de 

inyección del flujo ré.pido es relativamente corto (1 h); en el segundo caso 

se simula un choque empujado en el cual el tiempo de inyección de flujo 

ré.pldo es continuo y dura toda el tiempo de mé.quina (IShl. A continuación se 

describen brevemente sus resultados : 

iJ Los resultados obtenidos por Dryer y col. para el choque explosivo 

se ilustran en la figura (3.12.) que muestra la representación tridimensional 

PuLSE l.1 IB R.: SINGLE SMOCi< (f'I hr.) 

.j 

• 
del cambio normalizado de la temperatura (6T/J'o) y la densidad (6p/pol para 

15, 31 y 52 h despu~s de haber introducido la perturbación a 18 Re:>. La 

región del medio interplanetario graficada por dryer y col. abarca de 86Rc:> a 

215R<:> (1 UA). En la figura puede observarse que al tiempo ts31h, la 

IOJ 



interacción del flujo rép!do con el estado inicialmente estacionario del 

viento solar produce un aumento abrupto de temperatura y densidad. La 

perturbación se maximiza a las Slh cerca de 1 UA donde la temperatura cambia 

cerca de 14007. y la densidad del orden de 1407.. Esta región de compresión y 

calentamiento es seguida por una región de rarefeción donde la densidad baja 

cerca de 757. y también aparece un enfriamiento. 

t 

iil Por otro lado, el choque impulsado se muestra en la figura ().l'al. 
En donde se muestran las gréflcas tridimensionales de los cambios 

normalizados de la temperatura, y de densidad, 10 h después de haber 

introducido la perturbación. Esta gréfica muestra una interesante diferencia 
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con la anterior. En este caso, en
1 

el choque empujado la temperatura baja 

monótonamente después del paso del choque, mientras que en el caso explosivo 

la temperatura tiene de hecho otro má.ximo después del choque y cae en forma 

desfasada con respecto a la calda de densidad. 

Sin embargo el resultado má.s interesante que resaltan los autores es 

para la grá.fica de ti V y llB en la figura (3.11), que muestra los resultados 

o 
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del cambio en la velocidad y el campo magnético 10 horas después de haber 

Introducido la perturbación. En la grá.fica de B aparece un cambio de 



polarldad en Ja región central del choque. Esto puede intrerpretarse como 

una región de nube aunque los autores tienen mucho cuidado en marcar que no 

se puede asegurar que exista reconexión magnética. La gráfica de velocidad 

muestra claramente el reflejo de una inyeccióon continua de flujo rápido. 

Esto, sugieren los autores, puede ser consistente con los primeros reportes 

de observaciones de nubes de plasma (Buriaga y Kolin, 1980). 

Tan solo aqul se han resellado dos trabajos de una biblografla que tiene 

más de tres décadas de trabajo. La simulación de choques en el medio 

Interplanetario comenzó con los modelos unldimlenslones e hidrodinámicos 

analltlcos utilizando la teorla de la similaridad (Parker, 1961,1963) donde 

se obtvleron las primeras soluciones ,para los casos de los choques 

Impulsados y los choques exsploslvos. Después, la complejidad del sistema de 

ecuaciones hizo Inevitable que comenzaran a simularse numéricamente para 

trabajar casos Intermedios, esto es, cuando el choque no era ni explosivo ni 

Impulsado. Una segunda aproximación fue considerar algunos efectos debidos 

al campo ma¡nético. Prlmeoo tomando en cuenta pequellas correcciones para 

mostrar cómo afectaba un choque (que segula siendo hidrodinámico) al campo 

magnético espiral Interplanetario, hasta modelar choques completamente MHD 

primero bidimensionales (como el de Dryer y col. (1980) que se discutió en 

este Inciso) hasta formulaciones tridimensionales, siempre tomando el 

"back¡round" que habla dejado el programa de la simulación anterior. 

Por ejemplo, si uno revisa la bllblo¡rafla de M. Dryer, que es uno de 

los pioneros en la simulación numérica de los choques Interplanetarios, 

podri encontrar claramente este camino : primero modelos unidlmendlonales 

hidrodinámicos, para pasar después a modelos MHD tridimensionales (Dryer,M., 

1970; Dryer,M., 1971; Dryer,M., y Stelnolfson,R.S., 1976; Dryer et al 1978 

b; Dryer et al 1980). 

A<m sin tomar en cuenta el campo magnético, la simulación de modelos 

multldlmenslonales para choques Interplanetarios constituyó un gran avance 

puesto que pudieron simularse Inyecciones de flujo direccionadas, la 

estructura de los flujos Inyectas con un extensión angular finita, lo que 

sl¡nlflcaba ya una forma ceométrlca real y adem'5 de la propa¡aclOn radial 

de la onda de choque · fue posible analisar su evolución latitudinal y 

longitudinal, esto es, cómo es que la masa, el momento, y la energla 

Inyectada en un medio Interplanetario ambiente evolucionaba espacialmente 

conforme la onda de choque se propaga. Asl como el estudio de choques no 
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necesariamente radiales. Por otra parte, las an!sotrópicas propiedades 

magn!ticas del medio interplanetario imponen una cierta dependencia 

geomlltrica a la evolución del choque que solamente puede ser estudiada con 

modelos MHD. Sin embargo, los modelos teóricos distan todavla de poder 

simular correctamente las observaciones de los choques !nterplanetaríos,es 

muy dificil simular un choque que contengan diferentes especies lónicas como 

Jos choques que contienen incrementos de helio, o simularlos en un medio 

Interplanetario con corrientes rápidas y lentas alternantes, se ha 

encontrado que Jos choques en el viento solar no se comportan Igual cuando 

esttn propagandose en una corriente rAplda o si se esttn propagando en un 

corriente lenta del viento solar [Richter, 1985). En general la falta de un 

ran¡o tridimensional de observaciones interplanetarias hacen que los modelos 

se limiten a tratar de reproducir las observaciones que se tiene sobre la 

ecllptlca y que especulen sobre sus propiedades a otras latitudes. 

J.J EL PROBLEMA DEL ORIGEN DE LOS CHOQUES JNTERPLANE:TARJOS 

Una de las primeras motivaciones para el estudio de los choques en el medio 

Interplanetario fue el conocimiento de las posibles repercusiones que 

tendrla el paso de una onda de choque por la Tierra. Las rAfagas son la 

primera manifestación de actividad violenta solar que se conoció. Uno de los 

principales objetivos del estudio de las relaciones Sol-Tierra es entender 

como se transfiere masa, momento y ener¡la desde el Sol hacia la Tierra 

mediante el viento solar. Cómo los procesos que ocurren en la corona baja y 

liberan masa y/o energla, como son las r6fagas, las protuberancias 

eruptivas, y las eyecclones de masa coronal (EMC), se ralaclonan con eventos 

que pasan por. la Tierra, de uno a seis dlas despu~ de que han ocurrido 

estos, como ondas de choque o cambios distintos en los parimetros del 

plasma. Esto es, el objetivo del estudio de las relaciones Sol-Tierra es 

entender las relaciones de causa y efecto en la interracl6n del Sol con el 

viento solar. 

Despun de la exploclón de una rlfa¡a muy Intensa se sabia que en la 

Tierra se produclan tormentas ~eomagn!tlcas y auroras boreales, es por ello 

que despu!s del reconocimiento de los primeros choques que viajan en el 

viento solar la asociación més obvia fue con las rAfagas solares. En la 

introducción de este capitulo se describió brevemente la enorme cantidad de 



energla que se libera al estallar una rifaga. La sección 4.3 hace referencia 

al trabajo de Gold (1955) como el primero en sugerir que al producirse 

estallidos de rAfagas violentas se formaba una onda de choque acompaflada de 

una nube de plasma en la atmósfera del Sol. A principios de los 70's nadie 

dudaba de que las ráfagas productan choques interplanetarios, Incluso el 

capitulo 6 del libro de Hundhausen (1972) se titula "Ondas de choque 

interplanetarias producidas por rá.fagas" y muchos de Jos trabajos de 

simulación num~rica de choques Interplanetarios se refertan a los choques 

explosivos indistintamente como los choques ¡enerados por ráfagas. 

La asociación de las ondas de choque con rá.fagas tuvo desde un 

principio muchos problemas, cuando un choque era registrado por al¡Wt 

sattlite, orbitando la Tierra o en el medio Interplanetario, se buscaba si 

en los registros de ráfagas en el Sol habla alguna que hubiera podido 

producir el choque. Sin embargo ocurrlan cosas paradójicas : por lo general 

habla siempre más ráfagas que choques, esto es, el choque podla asociarse a 

al¡una ráfaga o a todas o a ninguna, en algunas ocasiones un choque se 

asociaba al estallido de un ráfaga muy pequefla y contrariamente ocurrlan 

explosiones muy violentas sin que se observara un choque en lo absoluto. En 

otras ocaciones habla choques sin que ninguna de las rAfaga observadas desde 

la Tierra hubiera podido producirlos. Posteriormente ante los serlos 

problemas que aparecieron se trató de asociar los choques con protuberancias 

eruptivas, encontrándose problemas semejantes. El problema de la asociación 

de perturbaciones a ¡ran escala del viento solar a ráfa¡as y filamentos 

eruptivos es que siempre el número de ~stos es mayor que el número de 

choques. Ademis, las observaciones de los flujos transitorios de masa 

coronal por los sat~lltes Skylab, OSO, Solwlnd, y SMM parecen mostrar que lo 

que se daba por hecho en los setentas, que las rifa¡as producen choques 

Interplanetarios, no es tan cierto como se creta. 

Pero desde siempre la asociación entre eventos solares ha tenido muchas 

dificultades y como lo describe Neugebauer (1990) el problema del estudio de 

las relaciones Sol-Tierra puede 'dividirse en 'tres grupos : 1) No se tienen 

los datos suficientes, estt es, la observación del Sol se ha visto limitada 

por diversos factores deSde ¡eometrlcos hasta problemas temporales en el 

funcionamiento de los aparatos; 21 Hay demasiada actividad solar, lo que 

hace muy dificil determinar una relación de causa-efecto, a la observación 

de una perturbación en el medio interplanetario a la altura de la Tierra en 



muchas ocaclones hay una gran cantidad de eventos que ocurrieron en la 

atmósfera del Sol entre 1 y 4 dlas antes y que se le podrlan asociar con su 

origen; 3) Todavla no entendemos muy bien la flsica del problema, esto se 

debe a que hay muchas lnprecisiones en la interpretación de las imágenes de 

las EMC; como ~stas solamente se pueden observar partir de 1.5 R0 entonces 

no ha sido posible entender el mecanismo que las genera en la atmósfera baja 

del Sol. Por otro lado no es fácil distinguir el material transitorio que se 

propaga a trav~s del medio Interplanetario del viento solar ambiente a menos 

que la perturbación sea muy obvia. Finalmente los modelos teóricos de 

propa¡aclOn de las perturbaciones en el medio Interplanetario no son tadavla 

lo suficientemente buenos como para ayudar a resolver el problema. 

Sin embar¡o, la correlación entre las observaciones en luz blanca de 

eyecclones de masa coronal 1 las ondas de choque rápidas observadas por la 

nave espacial Helios 1 durante 1979-1983, cuando ~sta paso la mayor parte 

del tiempo sobre los limbos este y oeste solares, parecen mostrar Uo que es 

actualmente aceptado) que las ondas de choque rApldas observadas dentro de 

IUA se producen por las eyecclones de masa coronal (EMC). Pero lo contrario 

no es cierto, esto es, se observan mucho mAs EMC que choques. (Richter et 

al,1985). Schween (1983) y Sheeley et al (1983 y 1985) demostraron la 

relación cercana entre las EMC y los choques. En el caso de que la posición 

de la sonda espacial observadora est~ Incluida en la extensión an¡ular de la 

EMC, la probabilidad de detección es casi de 1001. cuando la velocidad de la 

EMC excede los 400 km/s. (Bravo,1989). Esto se ha confirmado con varios 

anAllsls correlativos entre observaciones ópticas 1 de radio, ul como de 

observaciones en el medio Interplanetario, que parecen establecer que los 

choques rápidos transitorios dentro de IUA son producidos por las EMC. Sin 

embargo, el orl¡en y los procesos que producen las ondas de choque 

Interplanetarias no es claro todavla. 

En un estudio extenso de los datos de 1973 del Skylab, Munro y col. 

(1979) encontraron que 34 de 77 EMC se podlan asociar con rUa¡u y con 

filamentos eruptivos mAs frecuentemente (veáse tambi~n Poland y col. 

(1981)). Recientemente, lawyer 1 col. (1984) realizaron un· estudio 

utilizando los datos del skylab y lo del SMM y verificaron estu 

asociaciones con protuberancias eruptivas pero tambi~n encontraron que 

prácticamente un número Igual de EMC no estaban asociadas con algún evento 

explosivo visible cerca de la superficie. Según Wagner (1984), entre 10 y 

"' 



0.74 

o 

17'?. de las EMC se han asociado con ráfagas, del 30 al 34'?. con rpotuberancias 

eruptivas y entre 30 y 48'?. no se han podido relacionar con eventos cercanos 

en la superficie (vease figura (3.ISll [Bravo,1989]. 

Recientemente se han propuesto que los hoyos coronales inestables de 

latitudes bajas como posibles fuentes de perturbaciones a gran escala en el 

medio Interplanetario (Hewish et al, 1985) donde se han encontrado buenos 

resultados asociando estos a las fuentes de perturbaciones solares y a 

algunas eyecciones de masa coronal (EMC) especificas que están asociadas a 

choques Interplanetarios como lo estableció Sheeley et al (1985). 

Actualmente es aceptado que los flujos de corrientes de alta velocidad 

producidos por ¡randes y estables hoyos coronales de bajas latitudes son los 

responsables de las perturbaciones geoma¡n~ticas recurrentes, pero . los 

Inestables, de corta vida, o hoyos de cambios rápidos no ha sido discutido 

[Bravo et al,1990]. 
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CONCLUSIOt-ES 

Las ondas de choques interplanetarias son un problema que tiene 30 aflos de 

estudio. Nació con los primeros registros de plasma y campo magnetice en el 

medio Interplanetario a finales de la decada de los sesentas, aunque su 

reconocimiento como un fenómeno transitorio cotidiano en el viento solar 

ocurrió a principios de los setentas. De su estudio han surgido sobre todo 

nuevas pre¡untas y qulzll la que fue la primera en ser formulada sl¡ue a6n 

sin respuesta : ¿Cómo se originan? . En la asociación entre eventos solares 

y las ondas de choque Interplanetarias sigue a(Jn siendo Incierta. Pese a que 

es ya aceptado que los choques Interplanetarios estlln asociados con EMC, no 

se entiende todavla cómo surgen las EMC y como estas se asocian con las 

ondas de choque interplanetarias, ni tampoco la relación que existe entre 

las EMC con otros eventos solares : rllfagas, la erupción de protuberancias, 

los cuales liberan enormes cantidades de masa y/o energla hacia el medio 

Interplanetario. 

La tesis pretendió mostrar cómo se reconocieron las ondas de choque 

viajeras Interplanetarias y los primeros modelos cualitativos para explicar 

las observaciones, cómo las observan y cómo las registran los satelltes en 

el medio Interplanetario. El estudio de los choques Interplanetario estll por 

cumplir tres dkadas. Los primeros re¡istros de choques de mediados de los 

sesentas, han sido completados por nuevas misiones, satelltes equipados con 

mejores aparatos, con mayor resolución y mlls n(Jmero de datos, al ¡rado de 

que los satelites actuales proporcionan toda la Información que se necesita 

para modelar y corrovorar el modelaje del medio Interplanetario a aran 
escala. Pero sin embargo, son todavta Insuficientes para entender la 

compleja dlnllmlca que han mostrado las ondas de choque y su asoclacl6n con 

otros eventos solares. 

El medio . lnterplaneta¡io esta totalmente permeado de plasma lo cual lo 

hace por si mismo un laboratorio Onlco para el estudio de las perturbaciones 

en un plasma magnetizado sin colisiones. Los primeros modelos del medio 

Interplanetario, fueron modelos hldrodinllmlcos que dieron resultados 

sorprendentemente buenos, como el hecho de predecir que el medio 

.,, 



interplanetario estaba permeado por un flujo supersónico que se alejaba del 

Sol y al cual se le llamó viento solar. Lo que podrla denominarse como la 

primera aproximación para modelar las caracterlsticas de Ja dinlimlca 

macroscópica del medio interplanetario. Esto pese a que el uso de las 

ecuaciones de la meclinica de fluidos ideales en un sistema como el medio 

interplanetario Implica serios problemas conceptuales debido al hecho de que 

la muy baja densidad del medio. 

La segunda generación de modelos de choques en el medio interplanetario 

son modelos MHD, esto es, tratando al medio interplanetario como un medio 

magnetohldrodinlimico, un fluido altamente conductor "sumergido" en un campo 

magn6tlco externo, donde el número de variables para describir el sistema 

aumenta considerablemente. Nuevamente, como en el caso de la mecánica de 

fluidos, las ecuaciones MHD describen el modelo macroscópico del medio 

Interplanetario, pese a que su uso tiene serlas lnterro¡antes flsicas. Este 

un campo abierto todavla y la justificación del uso de las ecuaciones MHD al 

medio Interplanetario todav!a no se comprende claramente. 

La modelaclón de las ondas de choque propii¡andose en el medio 

interplanetario sigue siendo muy limitada; los enormes programas actuales, 

pese a ser ya tratamientos tridimensionales MHD de la propa¡aclón de los 

choques Interplanetarios, estiin muy lejos todavla de reproducir la cantidad 

y la diversidad de las sutllezas de los re¡istros del medio interplanetario. 

Pronto, las primeras simulaciones para los choques Interplanetarios, que 

fueron hldrodlné.rnlcas e unidimensionales y que se podlan resolver 

analltlcamente en casos especiales, pasaron a la historia, dejando la base a 

los modelos posteriores, los cuales son, inevitablemente, num6rlcos. 

El problema de la modelación de las ondas de choque transitorias en el 

medio Interplanetario es num6rlco; el sistema de ecuaciones, aunque 

simplificado, no puede ser resuelto en forma analltlca y tiene que ser 

necesariamente resuelto usando la computadora. En M6xico, la Flslca Espacial 

cuenta todavla con muy pocos investigadores que necesariamente abarcan un 

6rea todavla pequella de trabajo para el inmenso campo que comprende todo el 

conocimiento y desarrollo de esta disciplina. l.a simulación numfrlca de In 

ondas de choque viajeras en el medio Interplanetario es un campo que todavla 
. t 

esti por abrirse. 

El enorme tamallo de los choques Interplanetarios hace necesario conocer 

su estructura tridimensional, para la cual no se tienen todavla suficientes 

registros. Pese a que el estudio del medio Interplanetario se ha visto 

¡. 



impulsado por el Incremento en la cantidad y la calidad de la obser•acl­

y nuevas misiones han sido enviadas a •medir" el medio interplanetario, la 

compleja dinfl.mica del Sol y la estructura inhomog~nea y anlsotr6pica del 

medio interplanetario hacen necesarias mfl.s mediciones y una mayor cobertura 

geom~trica en el estudio del medio interplanetario. Se espera que la misión 

recientemente lanzada en 1990, Ulysses, que orbitarfl. casi en un plano 

ortogonal a la ecliptica proporcione algunas repuestas y seguramente muchas, 

muchas nuevas preguntas . 
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APENJICE 1 
PROPIEDADES DEL SOL Y DEL VIENTO SOLAR 

tabla 1 : PROPIEDADES DEL SOL 

Ro • 6.96 x 1010 cm 

Mo • 1.99 X 10
10 i 

g0 • 274 m s-2 

tasa de energla generada en el nucleo 

radiación emitida en la superficie 

velocidad de escape 

campo magn!tlco general cerca de 
algún polo del Sol 

velocidad angular de rotación 
(a la latitud de 16 º) 

distancia promedio a la Tierra 
U unidad astronómica) 

3.8 x 1033erg s-1 

6.3 x 1010erg s-1cm-2 

6.2 x 105m s-1 

l ó 2 gauss 

1.49 x l013cm 
•215 Ro 

Fotosfera Cromosfera 

temperatura 104°K temperatura 

densidad densl~d uo-•- 10-1º1 1 cm-3 

espesor espesor 8000 km 

• Corona 

temperatura 

densidad 

1Ul 

2 X 106 °K 

110-H- 10-11) 1 cm-3 

'" 1 · 
1 



tabla 2 : PROPIEDADES DEL VIENTO SOLAR 
•! 

parflmetro medido valor tlpico corrientes var!act6n con la 
a 1 UA rip!das la distancia r 

composición 1196'7. H ? cte 

de Iones 114'7. He 

veloc!dad =400 km/s i::750 km/s cte 

flujo radial radial 

c11111po magn~tLco 5x!0-5G ? componente 
radial 

orientado en el plano -2 
11 r 

de la ellptica a 45° de 
la dirección radial 

densidad =6 protones cm-3 .,4 protones 11. r 
-2 

temperaturas: 

protones =4-10 x 104°K 

electrones =10-20 x 104°K 

velocidades (ltm/s): 

velocidad de Alfv~ 

CA•BI( 410llptaJ'
12 

sónica de Iones 

C1•{(513)k(Ta+Tp)/mp)112 

Túmlca (protones) 

V•(3kTp/mp)112 

Túmlca (electrones) 

V•(3kTa/me)v2 

115() 

115() 

92000 • 

.,zxl05 °K 

,.¡o5°K 

• datos tomados de (Barnes,1919) y (Hundhausen,1912). 

atr -b, ~ s b 1: ..!. ) 
• 7 3 

atr • -S a 1:--· (2 4 ) • 7 3 
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